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L’analyse des abondances stellaires s’appuie généralement sur une description à l’Équilibre
Thermodynamique Local (ETL) des atmosphères stellaires. Cette description, valable dans l’intérieur
d’une étoile, n’est pas toujours appropriée pour décrire le transfert de rayonnement dans les couches
atmosphériques (photosphère et chromosphère). Par conséquent, il est nécessaire d’adopter une descrip-
tion Hors ETL (HETL) du transfert de rayonnement (au sens où les équations de l’équilibre statistique
remplacent celles de Boltzmann et de Saha) pour mieux comprendre les processus physiques à l’œuvre
dans ces atmosphères ; description qui a l’inconvénient de nécessiter beaucoup de données atomiques.
Mon travail de thèse a consisté à construire des modèles d’atomes à partir des bases de données
les plus récentes de physique atomique. Les atomes considérés en priorité sont ceux correspondants
aux éléments a neutres (I) et ionisés (II) du magnésium (Mg) et du calcium (Ca). Ces éléments ont un
intérêt astrophysique important car ils permettent de sonder l’histoire de l’enrichissement chimique des
populations stellaires galactiques et extra–galactiques. Aussi, j’ai développé un code de construction de
modèles d’atomes FORMATO qui combine les données issues des bases des données atomiques en ligne
(NIST, VALD, TOPBASE, base de R. Kurucz) ainsi que des formules semi–empiriques, semi–classiques et de
calculs quantiques issues de la littérature. Ces atomes ont été utilisés pour l’étude de la formation des
raies spectrales HETL à l’aide du code MULTI.
Tout d’abord, j’ai étudié les effets HETL pour des modèles d’atmosphères MARCS d’étoiles tar-
dives, en particulier de géantes et de super–géantes. J’ai utilisé mes modèles d’atomes de magnésium et
de calcium pour calculer une grille de corrections HETL à appliquer sur les largeurs équivalentes des
principales raies de ces éléments avec une attention particulière pour les raies du domaine de longueur
d’onde du spectrographe RVS de la mission Gaia. Ces corrections peuvent être utilisées par les métho-
des automatiques d’analyse d’abondances basées sur les largeurs équivalentes pour les grands sondages
présents ou à venir (RAVE et Gaia par exemple).
D’autre part, j’ai appliqué le transfert HETL du Ca II pour l’étude des chromosphères de plusieurs
géantes rouges de type K observées dans le triplet IR par interférométrie (VEGA@CHARA). En effet, les
cœurs des raies de ce triplet se forment dans la chromosphère. À partir d’un modèle d’atmosphère inclu-
ant un modèle de chromosphère pour la géante b Cet, j’ai calculé les lois d’assombrissement centre–bord
HETL de ce triplet. Le rayon moyen de la chromosphère, obtenu pour la première fois de cette façon, est
de 15 à 30 % plus grand que le rayon de la photosphère.
Enfin, dans le cadre du Carina Project, nous avons mis en évidence des effets HETL sur l’équilibre
d’ionisation du fer (Fe) dans un échantillon de 44 géantes rouges de la galaxie dSph Carina, en nous
appuyant sur une étude comparée des raies du Fe I et du Fe II à l’ETL et HETL. L’écart obtenu par analyse
des abondances à l’ETL est de  0;10 dex entre les distributions de métallicité Fe I – Fe II des géantes de
Carina. Cet écart s’explique par la sur–ionisation du Fe I dans les géantes de plus en plus déficientes en
métaux et est soutenu par des calculs HETL qui mettent aussi en évidence des écarts importants sur les
équilibres d’excitations du Fe I et du Fe II.
Ces travaux permettront également de tester l’influence des collisions avec l’hydrogène neutre
sur les écarts à l’ETL du magnésium puisque des calculs quantiques commencent à voir le jour. De
plus, d’autres modèles d’éléments légers sont en cours de construction afin d’étudier les abondances des





Stellar abundance analyses generally rely on the assumption of Local Thermodynamic Equilibrium
(LTE) in stellar atmospheres. This assumption, which is valid in stellar interiors, is however not appro-
priate to describe radiative transfer in the atmospheric layers (photosphere and chromosphere). It is
therefore necessary to adopt a Non–LTE (NLTE) description of radiative transfer (replacing the equa-
tions of Boltzmann and Saha by the equations of statistical equilibrium) to improve our understanding
of the physical processes in the stellar atmospheres; a description which needs a large quantity of atomic
data.
My thesis work consisted in constructing model atoms from the most recent atomic databases.
The main atoms that were considered are those of a–elements: neutral (I) and ionized (II) magnesium
(Mg) and calcium (Ca). These elements are astrophysically interesting because they permit us to probe
the history and the chemical enrichment of galactic and extra–galactic stellar populations. I therefore
developed a model atom contruction code, FORMATO which combines data from online atomic databases
(NIST, VALD, TOPBASE, R. Kurucz database), semi–empirical and semi–classical formulae, and quantum
computations from the literature. These atoms are used to study the NLTE formation of spectral lines
with the code MULTI.
I first concentrated on the NLTE effects for the MARCS model atmospheres of late–type stars, in
particular, giants and super–giants. I used the magnesium and calcium model atoms for computing a grid
of NLTE corrections to apply to the equivalent widths of the principal spectral lines of these elements,
while paying special attention to spectral lines corresponding to the wavelength range of RVS/Gaia.
These corrections can be used by the automated abundance analysis methods based on equivalent widths
for current and forthcoming large surveys (e.g. RAVE and Gaia).
I also applied the NLTE radiative transfer of Ca II to study the chromospheres of red giant K
type stars observed with interferometry (VEGA@CHARA). The Ca II triplet line cores are formed in the
chromospheres of such stars. Using a model atmosphere including a model chromosphere of the red giant
b Cet, I computed the NLTE limb–darkening laws for this triplet. The mean radius of the chromosphere
is 15 % to 30 % larger than the photospheric radius. This is the first time that a chromospheric radius has
been obtained in this way.
Finally, as part of the Carina Project, we highlighted NLTE effects on ionization equilibrium of
iron (Fe) in a sample of 44 red giants of the Carina dSph galaxy, based on a comparative study between
Fe I and Fe II lines in LTE and NLTE. The discrepancy obtained by LTE abundance analysis is 0:10 dex
between the Fe I – Fe IImetallicity distribution of Carina giants. This difference is explained by the over–
ionization of Fe I in giants that are more and more metal–poor and is supported by NLTE computations
which also highlight large discrepancies in excitation equilibrium of Fe I and Fe II.
As a consequence of this thesis project, we may test the influence of inelastic collisions with neu-
tral hydrogen on the NLTE discrepancies of magnesium since quantum computations are now beginning
to appear. Further work also includes the construction of other light element models in order to study
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La compréhension de l’Univers passe par la question de l’origine et de l’abondance des éléments
chimiques qui constituent les étoiles, les planètes et le milieu interstellaire. Nous savons aujourd’hui que
les briques élémentaires de la matière ont été façonnées dans les grandes forges stellaires sur des échelles
de temps très variables. La théorie de la synthèse des éléments chimiques dans les étoiles, élaborée il y
a plus d’un demi–siècle par Burbidge et al. (1957) et indépendemment par Cameron (1957), explique
la formation des éléments par des mécanismes de fusion, de fission et de désintégration des noyaux
atomiques qui mettent en jeu les interactions nucléaires fortes et faibles.
1.1 Abondances et populations stellaires
La distribution des abondances solaires des éléments chimiques présentée sur la figure 1.1 n’a
pas beaucoup évolué depuis 1957 mais s’est considérablement raffinée (Asplund et al., 2009). Elle met
en évidence, notamment, les variations d’abondances entre éléments pairs et impairs. Ces distributions
ont été obtenues à partir de la compilation de données terrestres, météoriques et solaires. « La courbe
des abondances cosmiques », comme elle fut abusivement appelée jadis, ne reflète finalement que la
composition chimique du voisinage solaire. Elle permet cependant de voir les tendances que l’on peut
extrapoler, a priori, à l’ensemble de l’Univers actuel : une décroissance exponentielle de l’abondance
avec la masse atomique jusqu’à cent, puis une valeur moyenne constante pour les masses atomiques
plus élevées. À cette tendance générale, il faut superposer des variations d’abondances associées à des
propriétés intrinsèques aux noyaux atomiques ou à des situations astrophysiques particulières. Le pic
d’abondance au niveau du fer ou les variations d’abondances associées à l’alternance des noyaux pairs
et impairs relèvent de la première, tandis que les inhomogénéités de composition chimique à l’intérieur
des étoiles ou les effets de mélange dans les zones convectives des stades évolués de certaines étoiles
relèvent de la seconde. Ces variations mettent en lumière toute la complexité de la théorie de la synthèse
stellaire des éléments et mettent en œuvre un ensemble de processus physiques que les astrophysiciens
essayent de contraindre par la reproduction d’observables spectrométriques.
L’avènement de la spectrométrie astrophysique à la fin du XIXe siècle a ouvert la voie à l’ana-
lyse détaillée des abondances dans les étoiles et le milieu interstellaire, ainsi qu’à l’identification et la
caractérisation de populations stellaires dans la Voie Lactée, mais également dans les galaxies du Groupe
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FIGURE 1.1 – Figure de gauche : abondances solaires connues en 1957 (Burbidge et al., 1957). À l’époque, la
référence des abondances était basée principalement sur des mesures météoriques, ce qui justifiait le choix de la
référence du silicium à ASi = 6. Figure de droite : abondances solaires déterminées aujourd’hui essentiellement
par synthèse spectrale (Asplund et al., 2009). La référence des abondances est AH = 12.
Local. De façon générale, une population stellaire désigne un ensemble d’étoiles ayant une même dis-
tribution spatiale, un même âge et une même composition chimique. L’ensemble de ces caractéristiques
permet de contraindre les modèles d’évolution dynamique et chimique des galaxies (voir, par exemple,
Haywood 2003). Ainsi, la position d’une étoile dans une galaxie et ses caractéristiques permettent de
suivre l’histoire de cette galaxie, puisque chaque étoile est supposée avoir la même composition chimi-
que que le milieu interstellaire où elle s’est formée. Ceci est vrai pour les étoiles peu massives et peu
évoluées qui représentent la majorité des étoiles dans une galaxie. Le concept de population stellaire a
été mis en évidence par Baade (1944) lorsqu’il a étudié les étoiles de la galaxie d’Andromède (M31)
ainsi que les étoiles de ses deux galaxies satellites. Il montra que les galaxies étaient formées de deux
populations stellaires :
– la population I représentant des étoiles semblables aux étoiles du voisinage solaire ;
– la population II représentant des étoiles semblables aux étoiles d’amas globulaires.
Depuis, les observations spectrométriques associées à la théorie de l’évolution stellaire ont montré que
les étoiles de population I sont jeunes et riches en métaux alors que les étoiles de population II sont plus
âgées et pauvres en métaux (Chalonge, 1958; Baade, 1958). L’hypothèse d’une population III formée
d’étoiles très massives avec une absence de métaux et qui aurait enrichi l’Univers dans son jeune âge
apparaît comme plausible même si aucune étoile de ce type n’a encore été observée (les étoiles les
plus déficientes en métaux connues à ce jour sont presque un million de fois moins abondante en fer
que le Soleil, Christlieb et al. 2008; Caffau et al. 2011). D’autre part, la distinction entre population
stellaire simple et population stellaire composée devient nécessaire pour caractériser autant les étoiles
du bulbe galactique que les étoiles du voisinage solaire (voir Turon et al. 2008 pour une revue sur le
sujet). Rappelons simplement que les populations stellaires sont caractérisées, dans le cas de la Voie
Lactée (Schatzman & Praderie, 1990), par :
– une distribution spatiale sphéroïdale (le bulbe et le halo) et une distribution spatiale aplatie (le
disque mince et le disque épais) déterminées grâce au dénombrement systématique d’étoiles en
différents éléments de volume de la Voie Lactée ;
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– une distribution cinématique composée d’étoiles à faibles vitesses (disque) et une distribution
cinématique composée d’étoiles à grandes vitesses ;
– un indice de métallicité caractérisant la composition chimique basé sur l’abondance en fer dans
l’étoile rapportée à l’abondance en fer dans le Soleil :





où nÉl représente la densité en nombre de l’élément considéré.
Le fer est l’élément le plus stable du point de vue nucléaire (Burbidge et al., 1957) et son abondance
peut-être corrélée aux échelles de temps de formation des éléments chimiques ; c’est pourquoi, il est
utilisé pour caractériser l’abondance chimique moyenne des étoiles. Dans le voisinage solaire, on peut
établir un semblant de corrélation entre l’âge et l’indice de métallicité (Edvardsson et al., 1993). L’indice
de métallicité [Fe=H] varie considérablement d’une étoile à une autre. Ce constat met en évidence l’idée
que la synthèse des éléments chimiques dans les étoiles et l’enrichissement du milieu interstellaire sont
des processus continus. Revenons à présent sur les mécanismes de formation des éléments.
1.2 Abondances des éléments a
Le noyau d’hydrogène formé d’un proton, hadron stable vis-à-vis du neutron, est le géniteur de
tous les éléments. Les mécanismes de fusion de l’hydrogène en hélium, ainsi que les processus qui
suivent la combustion de l’hélium (triple-a) permettent de synthétiser les noyaux atomiques jusqu’au
noyau de fer. La nucléosynthèse des éléments a est obtenue par ajout de noyaux d’hélium 4 au carbone
jusqu’au titane (c’est-à-dire les noyaux de O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca et Ti). Ces processus forment ce
que l’on appelle la nucléosynthèse hydrostatique, réalisée au cœur des étoiles. À celle-ci, il faut ajouter
la nucléosynthèse explosive qui se produit dans les supernovae gravitationnelles (de type II, Ib et Ic) et
les supernovae explosives (de type Ia), et met en jeu le processus e permettant de synthétiser les noyaux
atomiques du pic du fer (V, Cr, Mn, Fe, Co et Ni) qui se désintègrent par capture électronique et radio-
activité b, et les processus r et s permettant de créer des noyaux au-delà du fer par capture neutronique
(processus s (slow) et r (rapid) caractérisés par un flux de neutrons faible et fort, respectivement).
L’analyse détaillée des abondances dans les étoiles de la Voie Lactée permet de mettre en évidence
des caractéristiques liées à l’évolution chimique des galaxies (Eggen et al., 1962; Köppen, 2003). Si l’on
s’intéresse à l’abondance des éléments a, majoritairement produits dans les étoiles massives, des ten-
dances apparaissent dans le plan [a=Fe] fonction de [Fe=H], comme cela est illustré sur la figure 1.2 qui
présente les rapports [Mg=Fe], [Ca=Fe] et [Ti=Fe] en fonction de [Fe=H]. La mesure des abondances des
éléments amontre que le rapport [a=Fe] croît linéairement lorsque la métallicité décroît dans l’intervalle
de métallicité  1  [Fe=H]  0 avec une variation possible de la pente d’un élément a à l’autre (voir
par exemple, pour plus de détails, Edvardsson et al. 1993). Ce rapport, sur–abondant, devient constant
par rapport au fer dans l’intervalle  4 [Fe=H]< 1 et admet une valeur moyenne de [a=Fe]+0:4,
comme cela est clairement visible sur le dernier graphique de la figure 1.2. Ces sur–abondances con-
stantes des éléments a ont été mises en évidence dans les années quatre–vingts par Francois (1986);
Magain (1987) et Gratton & Sneden (1987) entre autres 1. Ainsi, c’est cette relative uniformité des abon-
dances des éléments a qui conduit à penser que la synthèse de ces éléments est due à un mécanisme
dominant, celui des supernovae gravitationnelles d’étoiles massives.
1. On peut aussi se référer à l’étude de (McWilliam et al., 1995) sur 33 étoiles pauvres en métaux qui montrent une
dispersion plus grande de [a=Fe] aux métallicités les plus basses.
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FIGURE 1.2 – Abondances relatives au fer de quelques éléments a (Mg, Ca et Ti) et de leur moyenne en fonction de
l’indice de métallicité pour des étoiles dans la Voie Lactée appartenant au disque mince (points rouges), au disque
épais (points verts) et au halo (points cyans) a, et des étoiles de galaxies sphéroïdales naines voisines (carrés) ;
d’après Venn et al. (2004).
a. Les points bleus rois et noirs représentent les étoiles du halo à grandes vitesses et à vitesses rétrogrades, respective-
ment.
Les populations stellaires galactiques (disque mince, disque épais, halo et bulbe) peuvent être
séparées sur des critères géométriques (profils verticaux de densité, Juric´ et al. 2008), photométriques
(Ivezic´ et al., 2008), cinématiques (Bensby et al., 2005) mais également sur des critères spectroscopiques
comme le montre Fuhrmann (2008) qui est capable de séparer du disque mince et du disque épais 200
étoiles de type F, G et K dans un rayon de 25 pc, sans ambiguïté possible, en utilisant le rapport [Mg=Fe]
vs [Fe=H] comme discriminant. La distinction entre ces populations stellaires fait toujours débat aujour-
d’hui car ces différents critères ne génèrent pas exactement les mêmes populations. La distinction par
critères chimiques est illustrée sur la figure 1.2, où les étoiles du disque mince (points rouges) semblent
avoir une métallicité de type solaire alors que les étoiles du disque épais (points verts) peuvent être
jusqu’à 10 fois plus pauvres en fer que le Soleil avec une légère sur–abondance des éléments a. Les
étoiles du halo (points cyans) sont encore plus marquées par cette carence en fer et cette sur–abondance
en éléments a. Ainsi l’étude de la composition chimique détaillée de chaque étoile doit nous permettre
de pouvoir non seulement la caractériser mais surtout la rattacher à une famille stellaire, laquelle écrit son
histoire en interaction avec d’autres populations stellaires pour former l’histoire de la Galaxie entière.
Cependant, la détermination des abondances ne résulte pas d’une mesure directe, comme c’est le cas
de la cinématique, mais repose sur des modèles qui permettent de synthétiser des spectres des éléments
chimiques dans ces étoiles.
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FIGURE 1.3 – Vue d’artiste du satellite Gaia, mission spatiale de l’ESA, qui sera lancé en 2012. A son bord se
trouvera le RVS, spectromètre à intégrale de champ, principalement dédié aux mesures de vitesses radiales de près
de cent millions d’étoiles de la Voie Lactée (V  17), centré sur le triplet IR du Ca II(Katz et al., 2004; Wilkinson
et al., 2005).
L’analyse chimique stellaire trouve ses fondements dans la spectrométrie mais nécessite une bonne
connaissance des conditions physiques régnant dans les atmosphères stellaires d’où s’échappe le rayon-
nement que l’astrophysicien perçoit. Historiquement, la découverte et la nomenclature de bandes noires
dans le spectre solaire par Joseph von Fraunhofer en 1812 a ouvert la voie à des Secchi (1868), Maury &
Pickering (1897), Cannon & Pickering (1918) et Morgan et al. (1943) (entre autres) pour la classification
spectrale des étoiles. Cette étape nécessaire ne se bornait cependant qu’à une taxonomie stellaire basée
sur la position du maximum d’intensité du flux stellaire, sur l’intensité et la largeur des raies d’absorption.
La physique sous-jacente à la formation de ces raies (nécessitant la modélisation des surfaces stellaires)
est apparue alors nécessaire lorsque l’on a voulu relier la surface des raies d’absorption à la quantifica-
tion de l’abondance des éléments présents dans les astres. C’est grâce aux travaux d’Eddington (1926),
d’Unsöld (1955), de Mihalas (1978) et beaucoup d’autres, tels Seaton (The Opacity Project Team, 1995),
Gustafsson et al. (1975); Kurucz (1979); Nordlund (1982); Carlsson (1986); Asplund et al. (2009), qu’il
est aujourd’hui possible de raffiner la caractérisation du milieu dans lequel le rayonnement stellaire se
forme. Cependant, ces avancées n’auraient servi à rien sans la connaissance des paramètres atomiques et
moléculaires (obtenus théoriquement ou expérimentalement) fournis par des bases de données en ligne
telles que NIST (Ralchenko et al., 2010), VALD (Piskunov et al., 1995), TOPBASE (Cunto et al., 1993), etc.
Ainsi, il est aujourd’hui possible de synthétiser des portions de spectres stellaires à partir de la donnée
des paramètres atmosphériques que sont la température effective de l’étoile, Teff ; la gravité de surface,
logg ; l’indice global de métallicité, [Fe=H] ; et/ou la composition chimique détaillée, [Él=H]. Ces spec-
tres synthétisés permettent de contraindre la composition chimique des éléments par comparaison avec
les observations.
1.3 Analyses spectrales à l’époque des grands relevés
Aujourd’hui, les observations spectrographiques atteignent des résolutions (R > 105) et des rap-
ports signal–à–bruit (S=B > 400) sans précédents, grâce aux télescopes de la classe des dix mètres,
comme le VLT ou les télescopes Gemini au Chili, associés aux spectromètres échelles et aux détecteurs
modernes. Il faut ajouter à cela les spectromètres multi–objets qui ont récolté et continuent de récolter
des moissons de spectres à plus basse résolution (R< 104) mais qui permettent d’avoir des échantillons
peu ou pas biaisés sur de grandes portions du ciel. Nous sommes entrés dans l’ère des grands relevés
spectrométriques avec des observations au sol comme le sondage RAVE (Steinmetz et al., 2006) ou des
missions spatiales comme la mission Gaia (Wilkinson et al., 2005) (une vue d’artiste est présentée sur la
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FIGURE 1.4 – Figure du haut : comparaison d’un spectre synthétique (en rouge) et d’un spectre observé (en
noir) du Soleil dans le domaine de longueurs d’onde du spectromètre de la mission spatiale Gaia [8450 8750] Å.
Le spectre synthétique est issu des modèles MARCS (B. Edwardsson, communication privée). Les figures du bas
illustrent les effets hydrodynamiques et HETL. Figure en bas, à gauche : profils d’intensité normalisés d’une
raie solaire du Fe I à 6498 Å. Les profils synthétiques sont calculés avec un modèle 3D hydrodynamique solaire
(bleu) et un modèle d’atmosphère 1D, ETL et semi–empirique de Holweger & Mueller (1974) (rouge) comparé au
profil solaire observé (rhomboèdres) ; figure extraite de Asplund et al. (2009). Figure en bas, à droite : profils de
flux normalisés d’une raie solaire du Ca II à 8927 Å. Les profils synthétiques sont calculés en traitant le calcium
HETL (trait plein) et à l’ETL (trait pointillé) comparé au profil solaire observé (points noirs) : figure extraite de
Mashonkina et al. (2007).
figure 1.3), qui, en plus de fournir avec une grande précision la parallaxe de plus d’un milliard d’étoiles,
permettra de faire de la spectrométrie basse résolution sur près de cent millions d’étoiles (Katz et al.,
2004).
Néanmoins, la modélisation actuelle de la formation des spectres est-elle à la hauteur de la qualité
des spectres observés et de leur grand nombre ? Non, soulignait Asplund (2005) dans sa revue sur l’ana-
lyse des abondances stellaires. Ou « construisons nous des châteaux sur du sable ? » s’interrogeaient
Gustafsson et al. (2007). Les incertitudes des analyses d’abondances stellaires sont dominées par des
erreurs systématiques liées à la modélisation de la formation des raies, aux paramètres atmosphériques
adoptés ou encore aux données atomiques plutôt qu’à des erreurs dans les observations dues à une réso-
lution ou un rapport signal-à-bruit trop faible. Pour illustrer ces propos, la figure 1.4 présente un spectre
synthétique du triplet infra–rouge (IR) du Ca II dans le Soleil à la résolution R = 11500, correspondant
aux caractéristiques du spectromètre qui sera embarqué sur la mission Gaia. Le spectre synthétique a
été calculé avec un modèle de photosphère solaire à géométrie plane–parallèle, 1D, sous l’hypothèse
de l’Équilibre Thermodynamique Local (ETL). Globalement, l’accord avec les observations est très bon
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mais localement, on s’aperçoit que toutes les raies ne sont pas bien reproduites. Soit la profondeur de
raie ne correspond pas, soit la raie est absente. Ces détails trahissent les modèles de formation de raies
et leurs hypothèses sous-jacentes. Lorsqu’on examine les raies en détails, comme celles présentées dans
la partie inférieure de la figure 1.4, les effets de la dynamique de l’atmosphère, qui décalent le profil de
raie et le rendent asymétrique ou des écarts à l’ETL (hors ETL, noté HETL par la suite), qui modifient
la profondeur et la forme des ailes du profil, peuvent être importantes même pour le Soleil. Ces écarts
peuvent l’être encore plus pour des étoiles géantes et/ou pauvres en métaux. C’est dans ce contexte que
s’inscrit mon travail de thèse.
1.4 Modèles d’atmosphères et formation des raies spectrales
La modélisation réaliste des atmosphères stellaires est une tâche ardue à laquelle des générations
de scientifiques se sont attelées avec passion. Elle nécessite la résolution numérique des équations hydro-
dynamiques, du transfert radiatif et des équations de l’équilibre statistique des populations atomiques en
trois dimensions. Cependant, pour connaître en détail l’état thermodynamique du rayonnement et de la
matière en un point donné de l’atmosphère, la quantité requise de données atomiques concernant les élé-
ments présents est colossale. En effet, il faut connaître les états excités, les forces d’oscillateurs, les forces
de collisions et les amortissements (radiatifs et collisionnels) de tous les éléments chimiques présents,
voire des molécules dans le cas des étoiles froides, qui peuvent interagir avec le rayonnement. De plus,
le transfert de rayonnement est un mécanisme non–local et non–linéaire. Au vu de la complexité hydro-
dynamique et microscopique de la modélisation des atmosphères et de la formation des raies spectrales,
il existe, à l’heure actuelle, deux approches complémentaires dans la construction de modèles d’atmo-
sphères :
– une approche hydrodynamique 3D incluant un transfert radiatif simplifié avec seulement
quelques canaux d’opacité en fréquences (typiquement 10). Des codes hydrodynamiques 3D
ont vu le jour depuis les années quatre–vingts pour modéliser la granulation solaire et d’autres
types d’étoiles (code STAGGER, Nordlund 1982; Nordlund & Galsgaard 1995; Stein & Nordlund
1998 ; code CO5BOLD Freytag et al. 2002, 2012).
– une approche hydrostatique 1Dmais un transfert radiatif très détaillée avec des opacités incluant
des centaines de milliers de raies atomiques et moléculaires. Les codes numériques les plus
connus, basés sur les modèles de transfert radiatif 1D détaillée et à l’ETL, sont ATLAS9 (Kurucz,
1979, 1993; Castelli & Kurucz, 2004) et MARCS (Gustafsson et al., 1975, 2008) qui utilisent
les Fonctions de Distribution des Opacités (ODF) ou l’échantillonnage de l’opacité (OS pour
Opacity Sampling) pour traiter l’opacité des raies et la Théorie de la Longueur de Mélange
(MLT) pour traiter la convection de manière simplifiée.
Comme il n’est pas encore possible d’avoir simultanément des modèles d’atmosphères hydrodynamiques
3D avec un transfert radiatif très détaillé, un choix doit s’imposer. Dans cette thèse, j’ai pris le parti de
porter mon attention sur le détail de la micro–physique afin de comprendre ses effets sur la synthèse
spectrale. Je travaillerai donc avec des atmosphères hydrostatiques 1D et des modèles d’atomes les plus
complets possibles comme on le verra par la suite.
À ces deux approches s’ajoutent le problème de l’équilibre thermodynamique. À défaut de l’équili-
bre thermique qui ne saurait être envisagé pour un système ouvert, l’état thermodynamique de la matière
et du rayonnement peut être entièrement défini par la donnée d’une température locale et d’une densité
locale du gaz, c’est-à-dire une situation d’ETL. Dans cette approximation, l’état des atomes qui inter-
agissent avec le rayonnement est donné par les équations de Boltzmann pour les états d’excitation et les
équations de Saha pour les états d’ionisation.
Concernant l’approximation de l’ETL, elle peut ne pas être posée pour un certain nombre d’élé-
ments, en particulier dans les étoiles chaudes où les métaux sont moins couplés au rayonnement. De tels
codes HETL existent pour les étoiles chaudes (TLUSTY, Hubeny & Lanz 1995; Lanz & Hubeny 2003, qui
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FIGURE 1.5 – Figure de gauche : Profils de température calculés à l’ETL et HETL en fonction de la profondeur
optique radiale dans le continu à 5000 Å dans la photosphère solaire (Short & Hauschildt, 2005a). Le modèle
à l’ETL (trait noir) est comparé à un modèle où tous les éléments légers, de l’hydrogène au calcium, sont traités
HETL (trait gris foncé) ; et à un modèle où tous les éléments jusqu’au fer sont traités HETL (trait gris clair). Figure
de droite : Profils de température calculés à l’ETL (traits discontinus) et HETL (traits continus) en fonction de la
profondeur optique radiale dans le continu à 12000 Å dans la photosphère d’étoiles géantes rouges (Teff = 4800 K,
logg= 1:5 et x= 2 km s 1) pour des métallicités décroissantes jusqu’à [Fe=H] = 5 (Short & Hauschildt, 2005b).
peut traiter jusqu’à 11 éléments HETL), pour les étoiles chaudes et les objets compacts (TMAP, Werner
& Dreizler 1999; Werner et al. 2003, qui peut traiter jusqu’à 5 éléments HETL), et le plus abouti, pour
les atmosphères stellaires et planétaires (PHOENIX, Hauschildt et al. 1999a,b, qui peut traiter jusqu’à 16
éléments HETL).
Cependant, les approximations d’homogénéité, d’équilibre hydrostatique et d’ETL restent large-
ment de mise dans la communauté des astrophysiciens qui travaillent sur les abondances chimiques.
Comme le soulignait Gustafsson (2010) au symposium de l’IAU « Chemical Abundances in the Uni-
verse », l’abondance des articles traitant des abondances des éléments est étonnante mais repose à 99 %
sur les approximations du 1D, de l’équilibre hydrostatique et de l’ETL. C’est d’ailleurs le libre accès
de codes ETL comme SYNTHE (Kurucz, 2005), MOOG (Sneden, 1973) ou TURBOSPECTRUM (Alvarez &
Plez, 1998) qui ont permis la profusion d’analyses d’abondances stellaires. On remarquera que ces codes
permettent de synthétiser une portion de spectre à partir d’un modèle d’atmosphère donné (caractérisé
par des profils de température et de densité de gaz associés à une composition chimique et à des opa-
cités continues). Le contenu chimique stellaire et sa répartition nous apprend beaucoup sur l’histoire des
galaxies et de l’Univers. Cependant, nous savons que la détermination de ces abondances est entachée
d’erreurs systématiques liées à ces hypothèses auxquelles il faut ajouter l’erreur commise sur les forces
d’oscillateurs des raies et qui peut fréquemment dépasser 50 %.
Un compromis existe entre la modélisation complète des atmosphères HETL et la formation des
spectres à l’ETL. Il s’agit de considérer les éléments plus lourds que l’hélium (les métaux) comme des
éléments traces qui ne perturberaient pas la structure d’un modèle d’atmosphère donné. Pour justifier
cette approche, citons les travaux de Short & Hauschildt (2005a,b) qui ont modélisé des atmosphères
ETL et HETL du Soleil (figure 1.5 à gauche) et de géantes pauvres en métaux (figure 1.5 à droite) avec le
code PHOENIX. Pour la photosphère solaire, ils montrent que l’impact des effets HETL des éléments légers
(Z  20, trait gris foncé) sur la structure en température est presque négligeable : moins de 30 K d’écart
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en surface (avec le modèle solaire ETL, trait noir) pour atteindre un écart d’une centaine de kelvins aux
grandes profondeurs. Tandis que l’impact des effets HETL sur la structure de l’atmosphère peut atteindre
200 K dans la photosphère supérieure pour un modèle solaire calculé avec tous les éléments jusqu’au pic
du fer HETL (trait gris clair), sur les géantes rouges pauvres en métaux (figure 1.5 à droite) l’influence
des effets HETL sur la structure en température de la photosphère est pratiquement nulle dans la zone de
formation des petites raies métalliques ( 3. logt12000. 0). Dans les couches profondes, c’est le modèle
à métallicité solaire qui a la structure la plus modifiée alors que dans les couches les plus externes ce sont
les modèles les plus pauvres en métaux qui ont un écart conséquent en température (d’environ 150 K).
Ces différences peuvent avoir un impact sur la formation des cœurs de certaines raies fortes se formant
dans les plus hautes couches de l’atmosphère. Remarquons que le spectaculaire « effet de couette » des
raies métalliques (line blanketing) est bien visible.
Cependant, dans la course aux abondances stellaires, traiter la formation des raies d’un élément
HETL dans une atmosphère ETL est le point de départ d’analyses chimiques avec un modèle physique
plus approprié. Comme le souligne Mashonkina (2010), la plupart des éléments chimiques peuvent être
considérés comme des éléments traces (des « impuretés ») dans les atmosphères d’étoiles de type solaire,
et je rajouterais, à la lumière des travaux de Short & Hauschildt (2005b), dans les étoiles tardives géantes
et super–géantes, puisque seuls les extrémités des modèles souffrent d’écarts à l’ETL. Cette démarche
a été employée très récemment pour le fer dans le Soleil et des étoiles tardives et pauvres en métaux
(Mashonkina et al., 2011), ainsi que pour des étoiles plus chaudes (Mashonkina, 2011). Une dizaine
d’études ont été menées de cette façon sur le fer (voir, par exemple, Thévenin & Idiart 1999; Shchukina
& Trujillo Bueno 2001; Collet et al. 2005). Il existe principalement deux codes qui permettent de faire
ce traitement « partiel » HETL dans des atmosphères ETL : le code DETAIL/SURFACE (Butler & Giddings,
1985) et le code MULTI (Carlsson, 1986) qui sont des codes de transfert de rayonnement HETL 1D.
Ces codes résolvent, de façon auto–cohérente, les équations couplées du transfert de rayonnement et de
l’équilibre statistique appliquées à un seul élément chimique donné dans une atmosphère stellaire donnée.
Cet élément chimique doit être modélisé de la façon la plus réaliste possible afin de rendre compte des
effets HETL pour la formation des raies de cet élément.
1.5 Problématique
Les effets HETL sont inhérents aux processus de formation des raies spectrales dans les atmo-
sphères stellaires. Ces effets sont plus ou moins importants selon les raies et les étoiles considérées. Ils
peuvent engendrer des écarts de plusieurs dixièmes de dex (voir, par exemple, Thévenin & Idiart 1999).
Mashonkina et al. (2011) suggèrent des écarts D[Fe=H]  [Fe=H]HETL  [Fe=H]ETL pouvant atteindre
+0;35 dex pour la géante rouge pauvre en métaux HD122563. Il est alors indispensable de prendre en
compte ces effets HETL afin de comprendre l’histoire chimique et dynamique de notre Galaxie, à partir
de l’étude des différentes populations stellaires.
On trouve aujourd’hui encore peu d’analyses d’abondances détaillées faites en considérant la for-
mation des raies HETL. Pourtant les outils existent, et les temps de calculs sont devenus acceptables. La
difficulté consiste à créer des modèles d’atomes nécessaires au transfert HETL, ce qui justifie le travail
présenté dans cette thèse. Pour faciliter la transition vers le traitement HETL pour la détermination des
abondances chimiques, mon sujet de recherche a consisté, dans un premier temps, à fournir des cor-
rections HETL sur les abondances déterminées à l’ETL (ou sur les largeurs équivalentes, comme nous
le verrons par la suite). Pour cela, il est important d’avoir des modèles d’atomes très détaillés et les plus
complets possibles afin de pouvoir rendre compte des processus physiques qui provoquent les écarts à
l’ETL et les estimer au mieux.
Concernant le magnésium, les premiers travaux HETL datent des années soixante. Ils consistaient,
à cette époque, à contraindre le modèle de chromosphère solaire ainsi que le profil de micro–turbulence
par ajustement des raies optiques (le triplet b et la raie à 4571 Å) pour différentes positions sur le disque
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solaire (du centre vers le limbe) (Athay & Canfield, 1969; Mauas et al., 1988). Le traitement HETL était
rudimentaire et une poignée de transitions étaient considérées dans les calculs. La découverte de raies
en émission du Mg I dans le proche infra–rouge provenant de niveaux proches du seuil d’ionisation, a
conduit Carlsson et al. (1992) à développer un modèle d’atome très complet pour expliquer l’origine
de cette émission. Dès lors, des modèles d’atomes de plus en plus sophistiqués ont été développés,
conjointement aux mesures de laboratoires et aux calculs quantiques afin de rendre compte des écarts à
l’ETL dans le Soleil (Zhao et al., 1998), dans les étoiles chaudes (Gigas, 1988; Przybilla et al., 2001)
et dans les étoiles froides (Zhao & Gehren, 2000; Idiart & Thévenin, 2000). Des prédictions d’écarts
à l’ETL ont été calculées pour des modèles d’atmosphères théoriques et publiées parfois sous forme
graphique (Mashonkina et al., 996a; Shimanskaya et al., 2000), parfois sous forme tabulée (Zhao &
Gehren, 2000).
Les travaux portant sur les effets HETL du calcium ont débuté sur l’équilibre d’ionisation des raies
Ca I 6573 Å et [Ca II] 7323 Å (Ramsey, 1977; Ayres & Testerman, 1978). Puis, des études ont été menées
pour comprendre si ces effets avaient une incidence sur les abondances en calcium dans les étoiles de type
solaire (Watanabe & Steenbock, 1985), géantes et sous–géantes froides (Drake, 1991). L’importance du
triplet du Ca II (CaT) dans le proche infra–rouge comme indicateur de métallicité ou d’activité stellaire
a amené bon nombre d’auteurs (Jorgensen et al., 1992; Andretta et al., 2005) à produire les écarts à
l’ETL pour ce triplet en fonction des paramètres atmosphériques stellaires. Ces écarts augmentent avec
la gravité de surface et la diminution de l’indice de métallicité [Fe=H]. Ainsi, Mashonkina et al. (2007)
ont construit un modèle de calcium sur deux degrés d’ionisation et produit des corrections d’abondances
par rapport aux abondances ETL qui peuvent atteindre 0,4 dex d’écart pour les étoiles les plus déficientes
en métaux.
Les arguments qui justifient la production de larges grilles de corrections HETL pour déterminer les
abondances stellaires dans le cadre des grands sondages sont :
– l’existence de larges grilles homogènes de modèles d’atmosphères ETL ;
– l’existence de bases de données atomiques en ligne qui en facilitent l’accès ;
– la production récente de calculs quantiques, en particulier concernant les sections efficaces de
collisions avec l’hydrogène neutre ;
L’amélioration de la détermination des paramètres stellaires par interférométrie est un autre aspect qui
permet de mieux contraindre les modèles d’atmosphères, au moins pour les étoiles les plus brillantes.
Les mesures de rayons extrêmement précises obtenues par interférométrie permettent de contraindre les
températures effectives jusqu’à près de 50 K. La détermination des gravités de surface par des métho-
des photométriques associées aux tracés évolutifs et aux mesures de rayons interférométriques permet
également de raffiner les modèles.
1.6 Plan de la thèse
Dans le chapitre 2, je passe en revue la théorie HETL du transfert radiatif à une dimension et
à géométrie axiale (plan–parallèle) et statique. Je détaille également les équations de l’équilibre statis-
tique dans lesquelles interviennent les taux de radiations et les taux de collisions qui s’appuient sur des
formules semi–empiriques et semi–quantiques.
Je détaille, dans le chapitre 3, la construction des modèles d’atomes de magnésium et de calcium
neutres et une fois ionisés en m’appuyant sur les bases de données atomiques disponibles aujourd’hui.
Je recense également les formules semi–empiriques et semi–quantiques pour les collisions inélastiques
avec les électrons et avec l’hydrogène neutre. Je compare diverses grandeurs telles que les forces d’oscil-
lateurs, les forces de collisions et les paramètres d’élargissement spectral pour quelques–unes des raies
caractéristiques de ces éléments.
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Enfin, le chapitre 4 est consacré aux applications HETL mettant en œuvre les nouveaux modèles
d’atomes que j’ai construits. En particulier :
1. j’ai calculé les effets HETL pour des raies du magnésium et du calcium pour deux étoiles de
références, à savoir, une naine (le Soleil) et une géante rouge (Arcturus) ;
2. j’ai produit des corrections HETL pour des largeurs équivalentes de 45 raies d’intérêt astro-
physique (dont les raies Gaia) du Mg I, du Ca I et du Ca II pour des modèles d’atmosphères de
géantes et de super–géantes (Merle et al., 2011) ;
3. j’ai déterminé des lois d’assombrissement centre–bord HETL au cœur des raies du triplet du Ca II
afin d’étudier les étendues chromosphériques d’étoiles géantes K (Berio et al., 2011) ;
4. j’ai mesuré à l’ETL la distribution de métallicité de la galaxie sphéroïdale naine Carina et mis en
évidence des effets HETL sur ces géantes (Fabrizio et al. 2012).
Dans l’application sur Carina, j’ai également mis en œuvre un modèle d’atome de fer déjà existant pour
étudier les effets HETL globaux sur les équilibres d’ionisation et d’excitation de cet élément dans les




La formation HETL des raies spectrales
dans les atmosphères stellaires
La grande majorité des astrophysiciens analysent les spectres stellaires sous l’hypothèse de
l’Équilibre Thermodynamique Locale (ETL). L’intérêt de faire cette hypothèse est de pouvoir s’af-
franchir du détail fin de la structure atomique de la matière traversée par le rayonnement. En effet, à
l’ETL, il suffit de connaître la température et la composition chimique pour résoudre l’équation de trans-
fert de rayonnement. Néanmoins, aucun argument théorique ne peut appuyer l’hypothèse de l’ETL dans
les conditions réelles des atmosphères stellaires (mise en évidence depuis longtemps par, entre autres,
Pecker 1959; Pecker & Vogel 1960; Jefferies 1968). Il faudrait, en toute rigueur, traiter le problème dans
sa globalité, ce qui est difficilement faisable aujourd’hui, principalement à cause du manque de données
atomiques. Cependant, il est possible de traiter la formation Hors Équilibre Thermodynamique Local
(HETL) des raies d’un élément chimique, considéré comme un élément trace dans un modèle d’atmo-
sphère à l’ETL. C’est ce que nous nous proposons de détailler dans ce premier chapitre qui s’inspire,
en partie, de Mihalas (1978) et de Rutten (2003). Nous allons définir les quantités macroscopiques et
microscopiques liées au transfert de rayonnement à l’ETL et HETL. Puis, nous verrons succinctement
comment sont caractérisées et modélisées les atmosphères stellaires, à commencer par le Soleil.
2.1 Le transfert HETL du rayonnement
L’équilibre thermodynamique (ET) se définit pour des systèmes thermodynamiques fermés. L’état
de la matière et du rayonnement est complètement caractérisé par la température thermodynamique T du
système et les populations ni des espèces en présence. Ces variables sont uniformes dans tout le système.
Au niveau microscopique, cela correspond à un équilibre détaillé des processus radiatifs et collisionnels.
La distribution en énergie de la matière est alors gouvernée par la fonction de distribution des vitesses
de Maxwell, les états d’excitations sont régis par l’équation de Boltzmann et les états d’ionisation par
l’équation de Saha. La distribution de l’énergie du rayonnement suit, quant–à–elle, la loi de Planck.
Les atmosphères stellaires ne peuvent suivre cette définition puisque de la matière – sous forme
de vents stellaires – et du rayonnement s’échappent des étoiles. Cette difficulté est évitée en supposant
que les échelles de variations de T et ni sont grandes devant le libre parcours moyen des photons. Ainsi,
localement, il est possible d’utiliser les lois issues de l’ET avec les valeurs locales de T et ni.
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FIGURE 2.1 – Figure de gauche : géométrie du problème. Figure de droite : éléments de surface et d’angle
solide orientés.
Cependant, si pour certaines fréquences du rayonnement, le libre parcours moyen des photons
n’est plus négligeable devant les échelles de variations de T et ni, alors les photons peuvent parcourir de
grandes distances avant d’interagir à nouveau avec la matière. Le lieu où a été émis ou diffusé un photon
est ainsi perdu et cela rend la description non locale. Ainsi, les équations de Saha et de Boltzmann ne sont
plus vérifiées et l’énergie du rayonnement peut sensiblement s’écarter de la loi de Planck. C’est la des-
cription HETL. Il faut alors considérer les équations de l’équilibre statistique d’excitation et d’ionisation
des espèces chimiques en présence dans les atmosphères pour en déduire la distribution du rayonnement
dans le continuum et dans les raies d’absorption ou d’émission.
2.1.1 L’équation de transfert radiatif
La densité d’énergie radiative ou intensité spécifique (notée I), est définie comme l’énergie ra-




[Wm 2 ster 1 Hz 1] (2.1)
où ~dA et ~dW sont respectivement les éléments de surface orientée dans la direction de propagation du
rayonnement et d’angle solide orientée dans la direction à laquelle on s’intéresse – c’est–à–dire la ligne
de visée, comme représentés sur la figure 2.1. L’intensité spécifique dépend de la position du point
considéré~r, de la direction ~n, de la fréquence n et de l’instant t. La variation d’énergie radiative résulte
de la projection sur la ligne de visée de l’intensité spécifique à travers l’élément de surface ~dA :
dErad = I(~r;~n;n; t)cosqdAdWdndt (2.2)
où q représente l’angle entre éléments orientés de surface ~dA et d’angle solide ~dW. Par la suite, nous
noterons µ = cosq qui représente le facteur de projection sur la ligne de visée. Le bilan des processus
micro–physiques contribuant à l’absorption et à l’émission d’énergie par rayonnement conduit à l’établis-
sement de l’équation de transfert radiatif (ETR), donnée dans sa forme la plus générale (Mihalas, 1978) :
   !




= j(~r;~n;n; t) a(~r;~n;n; t) I(~r;~n;n; t) (2.3)
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TABLE 2.1 – Ordre de grandeur des variables d’états (température T et densité du gaz ng), des sections efficaces
et opacités de Rosseland (sR et aR), temps et longueur caractéristiques de l’ETR (tc et lc), vitesse quadratique
moyenne des couches (v =
p
3kT=mp) et épaisseur de l’atmosphère relative au rayon de l’étoile (hatm=R?) pour
les modèles d’atmosphères théoriques MARCS d’une naine (le Soleil) et d’une géante rouge (Arcturus). Les valeurs
sont données au sommet (tR = 10 5) et à la base (tR = 102) des modèles d’atmosphères.
Modèle tR T ng sR aR lc tc v hatm=R?
[K] [m 3] [m2] [m 1] [m] [s] [km s 1] %
Soleil
10 5 4100 1020 10 30 10 10 1010 102 10
102 9900 1023 10 27 10 4 104 10 4 16 < 0;1
Arcturus
10 5 2800 1019 10 34 10 15 1015 107 8
102 8300 1022 10 29 10 7 107 10 1 14 < 5
où j(~r;~n;n; t) et a(~r;~n;n; t) représentent respectivement le coefficient d’émission (en W m 3
ster 1 Hz 1) et le coefficient d’absorption linéïque (opacité, en m 1) du rayonnement. C’est une équa-
tion aux dérivées partielles du premier ordre à 7 variables (3 spatiales, 2 cosinus directeurs, 1 fréquence
et 1 temps). En supprimant le terme source j(~r;~n;n; t), on peut en déduire deux échelles caractéristiques.
L’échelle de variation temporelle tc se déduit de l’équation (2.3) en négligeant la variation spatiale :
tc = 1c
1
a(~r;~n;n;t) ; elle représente le temps caractéristique entre deux interactions successives subies par un
photon. L’échelle de variation spatiale lc se déduit de l’équation (2.3) en négligeant la variation tempo-
relle : lc = 1a(~r;~n;n;t) ; cette grandeur est communément appelée libre parcours moyen géométrique des
photons. Pour caractériser le plus précisément possible le rayonnement issu des étoiles, il faudrait, en
principe, résoudre cette ETR à 3 dimensions d’espace et dépendante du temps. Cependant, dans le cadre
de cette thèse, nous allons nous intéresser aux effets HETL en négligeant les effets 3D et les effets
dynamiques. Classiquement, les quatre hypothèses suivantes sont faites afin de réduire le nombre de
variables de l’ETR :
1. pas d’effet d’anisotropie sur l’opacité et l’émissivité ;
2. les mouvements du gaz de l’atmosphère ne sont pas relativistes ;
3. l’atmosphère est statique (pas d’effets dynamiques) ;
4. l’atmosphère a une symétrie axiale (géométrie plan–parallèle).
La première hypothèse est justifiée en l’absence de champ magnétique qui imposerait des directions
privilégiées à l’échelle atomique. Ainsi, l’opacité et l’émissivité deviennent isotropes : a = a(~r;n; t) et
j = j(~r;n; t). La deuxième hypothèse est justifiée si le terme ¶I(~r;~n;n;t)¶t de l’ETR est très petite devant la
célérité de la lumière (v c). La troisième hypothèse est justifiée si on néglige les effets dynamiques.
Les variables deviennent toutes indépendantes du temps. La dernière hypothèse est justifiée si l’épaisseur
de l’atmosphère est négligeable devant le rayon de l’étoile et si l’on suppose qu’il n’y a pas de variation
horizontale.
Quelques ordres de grandeurs sont donnés dans la table 2.1 pour deux modèles d’étoiles carac-
téristiques des étoiles tardives : le Soleil (naine jaune) et Arcturus (géante rouge). L’hypothèse de l’at-
mosphère statique est bien vérifiée dans le Soleil mais moins dans Arcturus. La dernière hypothèse
est également justifiée dans le Soleil et Arcturus étant donné que l’épaisseur de l’atmosphère Ratm est
négligeable (< 10%) devant le rayon de l’étoile R?. Cependant, pour les étoiles super–géantes, cette
hypothèse sera bien moins vérifiée compte tenu des proportions que prennent leurs atmosphères.
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FIGURE 2.2 – Sens des directions de l’altitude géométrique z et de la profondeur optique tn.
L’ETR, sous ses hypothèses, ne dépend plus que d’une coordonnée d’espace, la profondeur





où la fréquence n est notée en indice des grandeurs pour alléger l’écriture. Cette équation différentielle
du premier ordre a un coefficient non constant qui est l’opacité an(z). On peut donc factoriser le second
membre par ce terme et introduire l’élément de profondeur optique radiale par :
dtn = an(z)dz: (2.5)
La profondeur optique radiale à une altitude donnée z résulte de l’intégration de l’absorption de l’atmo-





L’avantage d’utiliser la profondeur optique comme variable de mesure de distance est que quelque soit
la fréquence du rayonnement considérée, le photon observé provient de htni  1. Si l’opacité est connue
à cette fréquence, alors on peut en déduire la profondeur géométrique de formation du rayonnement. Le
signe «   » vient du fait que, généralement, profondeur optique et géométrique sont définies comme
des grandeurs de même direction mais de sens opposé : z représente, dans ce cas, l’altitude à partir
de la surface de l’étoile. La profondeur optique, elle, croît vers l’intérieur de l’étoile (figure 2.2). Il
est également possible de définir une profondeur optique tR et une opacité aR comme des moyennes
indépendantes de la fréquence du rayonnement et appelées moyennes de Rosseland (Rosseland, 1924;
Mihalas, 1978).
Il apparaît également une autre grandeur, qui a la dimension de l’intensité spécifique et qui mesure




[Wm 2 ster 1 Hz 1] (2.7)
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et qui est appelée la fonction source de l’ETR. L’isotropie de l’opacité et de l’émissivité entraîne
l’isotropie de la fonction source. Ainsi, l’ETR se ramène à la forme usuelle, dans le cas d’une atmo-















 (tn tn)=µ d(tn=µ) si µ< 0
: (2.9)
Quelque soit la valeur de la direction µ considérée, l’intensité résulte de la superposition de l’intensité
incidente diminuée de l’absorption sur ce trajet et de la moyenne pondérée de la fonction source sur
la ligne de visée. Les conditions aux limites permettent de déduire que, aux très grandes profondeurs
optiques, lim
tn!¥
In(tn;µ)e (tn tn)=µ = 0, et, en surface, le champ incident (µ < 0) est, a priori, nul :





C’est la solution formelle de l’ETR. L’intégration sur toutes les directions permet de définir l’intensité





En géométrie plan–parallèle, on peut définir les moments de la densité d’énergie radiative In relativement
à µ. Le champ de rayonnement Jn apparaît comme le moment d’ordre 0, le flux d’Eddington Hn est alors









In(tn;µ) µ2 dµ: (2.13)
Le flux d’Eddington est simplement relié au flux radiatif monochromatique par Fn;rad = 4p Hn et au
flux observé monochromatique par Fn = Fn;rad=p= 4Hn. Le moment d’ordre 2 est relié à la pression de
radiation par Prad = 4p=c Kn.
Pour déterminer le champ de rayonnement on peut formellement introduire la notion d’opérateur
qui s’applique sur la fonction source :
J(tn) = Ltn [Sn] (2.14)
où l’opérateur L représente une double intégration sur les directions et sur la profondeur optique de la
fonction source.
Il s’agit donc de déterminer l’opacité et l’émissivité (ou l’opacité et la fonction source) pour ré-
soudre les équations de transfert de la composante continue et des raies du rayonnement stellaire. Pour
cela, il faut connaître la répartition des éléments dans leurs états d’ionisation et d’excitation.
2.1.2 Les équations de l’équilibre statistique
Les équations de l’équilibre statistique traduisent l’interaction rayonnement–matière en liant le
champ de rayonnement aux populations des états d’excitation et d’ionisation des atomes.
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FIGURE 2.3 – Schémas des différents types de transitions. Figure de gauche : les types de transitions radiatives.
Figure de droite : les types de transitions collisionnelles.
Cas général – HETL
Il faut prendre en considération tous les mécanismes micro–physiques qui peuvent peupler et dé-
peupler les niveaux d’énergie. Dans l’hypothèse où l’atmosphère est statique, il y a équilibre détaillé entre
les processus qui peuplent et ceux qui dépeuplent le niveau i, pour chacun des Nn niveaux considérés,











nkPki = 0 (2.15)
où Pki et Pik représentent, respectivement, les probabilités des mécanismes micro–physiques pris en
compte pour peupler et dépeupler le niveau i. La probabilité de transition du niveau i vers le niveau k (en
s 1) résulte de la contribution des probabilités de transitions par rayonnement Rik et par collisions Cik :
Pik  Rik(J)+Cik(T ); (2.16)
dépendant respectivement du champ de rayonnement (non–local) J et de la température locale T . Ces
probabilités de transitions dépendent du type de la transition : radiative entre deux états liés, ou entre un
état lié et un état libre (2.3, à gauche) ; collisionnelle entre deux états liés, ou entre un état lié et un état
libre (2.3, à droite).
Les probabilités de transitions par rayonnement, ou taux de radiations peuvent être formulées de




























n In(tn;µ)dndµ si k > i
(2.17)
avec sikn , les sections efficaces (en m2) de photo–excitation entre deux états liés i et k qui dépendent des
coefficients d’Einstein d’absorption radiative Bik ou de photo–ionisation sicn entre un état lié i et un état




4p Bikf(n n0) transitions liées–liées
sicn transitions liées–libres
; (2.18)
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est un rapport sans dimension qui dépend de la nature liée–liée ou liée–libre de la transition. Les coeffi-
cients d’Einstein, coefficients qui caractérisent chaque transition atomique indépendamment des condi-
tions thermodynamiques, sont données dans l’annexe A.
Les probabilités de transitions par collisions, ou taux de collisions, sont largement dominés par les
collisions avec l’hydrogène neutre (H) et les électrons (e) ; on ne prend généralement en compte que ces
deux types de projectiles :
Cik(T )'CHik(T )+C eik(T ): (2.20)
Pour chaque type de projectile, les taux de collisions dépendent de la densité du projectile n, de ses




sikn v f (v)dv (2.21)
où f (v) est la fonction de distribution des vitesses des projectiles donnée par la fonction de Maxwell.
Si des calculs quantiques existent, alors les données atomiques peuvent être indifféremment disponibles
sous forme de sections efficaces, de force de collisions, ou mieux, sous forme de collisions effectives,
c’est–à–dire intégrées sur les vitesses possibles du projectile. Dans le cas général où les calculs quan-
tiques ne sont pas disponibles, des formules semi–empiriques et semi–quantiques permettent d’évaluer la
force de collision à partir de la force d’oscillateur quand elle existe. Ces considérations sont approfondies
dans la section 3.3.1.
Approximation de l’ETL
Les populations des états d’excitation et d’ionisation d’un gaz sont complètement déterminées
par la température du système, si celui-ci est à l’ET ou à l’ETL. La densité de population n j du niveau
d’excitation j d’un atome est proportionnel au poids statistique g j de ce niveau ainsi qu’au facteur de







e E ji=kT ; (2.22)
où E ji = E j Ei est l’énergie de la transition et  signifie que les populations sont à l’ET ou l’ETL. On
montre que la population d’un niveau peut s’exprimer par rapport à la population totale d’un élément








où gi et Ei sont le poids statistique et l’énergie du niveau i par rapport l’état fondamental et u(T ) est la





gi e Ei=kT : (2.24)
La somme est effectuée sur tous les niveaux d’excitation possibles. Si la température locale n’est pas
suffisante pour exciter les atomes, alors u(T )! g0, poids statistique de l’état fondamental. Au contraire,
si la température est suffisante, les collisions vont permettre de peupler des niveaux plus excités que l’état
fondamental, et il faudra en tenir compte de l’expression complète de u(T ).
La loi de Saha pour les équilibres d’ionisation à l’ET ou l’ETL gouverne les degrés d’ionisation
d d’une espèce chimique donnée. En utilisant la loi de Boltzmann on peut montrer que la fraction d’un
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où ne est la densité d’électrons par unité de volume et E iond est l’énergie d’ionisation de l’élément dans le
degré d’ionisation d. Lorsque la température augmente, le passage d’un état d’ionisation à un autre peut
se faire sur un intervalle aussi restreint que 1000 K. Cette sensibilité du degré d’ionisation à la tempéra-
ture joue un rôle majeur dans la détermination des profils de densité des électrons libres dans les modèles
d’atmosphères (Payne, 1925). La combinaison des équations (2.22) et (2.25) permet donc d’exprimer la
population d’un niveau d’excitation dans un degré d’ionisation donné en fonction de l’abondance totale
de l’élément, de la température locale T , de la densité électronique locale ne et des fonctions de partitions
de l’élément.
2.1.3 L’opacité et l’émissivité
L’opacité monochromatique an (m 1) et l’émissivité monochromatique jn (en W m 3) peuvent
être déterminées en répertoriant tous les processus micro–physiques impliqués dans les atmosphères
stellaires. Ainsi l’opacité monochromatique totale peut se décomposer en l’opacité des raies araien et
l’opacité du continuum acontn telles que :
an = araien +a
cont
n (2.26)
avec leurs expressions en fonctions de sections efficaces :
araien = åiå j>i










1  e hn=kT sccn (ne;T )+nese (2.27)
où araien rend compte des absorptions liées–liées corrigées de l’émission stimulée grâce aux sections
efficaces d’absorption liées–liées si jn (en m2), aux poids statistiques gi, g j et aux populations ni, n j des
niveaux d’énergies bas i et haut j. Le terme acontn rend compte des absorptions liées–libres sicn , libres–
libres sccn corrigées de l’émission stimulée et de la diffusion du rayonnement par les électrons libres 1
(sections efficaces se et densité ne des électrons). De même, on peut définir une émissivité des raies jraien
et du continuum jcontn telles que :
jn = jraien + j
cont
n (2.28)
avec leurs expression en fonction des mêmes sections efficaces :
jraien =
2hn3











sicn +åc nc e hn=kTsccn (ne;T )
i : (2.29)
La diffusion par les électrons n’est pas affectée par les effets HETL tant que la distribution des vitesses
des électrons reste maxwellienne.
2.1.4 Différents degrés d’approximations
Dans le cas où l’on cherche à calculer la solution pour une raie, la fonction source dépend des
hypothèses que l’on fait. Dans le cas de l’ETL, la fonction source est directement donnée par la fonction
de Planck :




ehn=kT  1 : (2.30)
1. La diffusion du rayonnement par l’hydrogène est généralement négligée par rapport à la diffusion des électrons dans
les atmosphères stellaires.
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Dans le cas de l’approximation de diffusion, la fonction source est donnée par l’intensité moyenne :
Sn(tn) = Jn(tn): (2.31)
Dans le cas du modèle d’atome à 2 niveaux, la fonction source s’obtient par une combinaison des deux
approximation précédentes :
Sn(tn) = (1  en)Jn(tn)+ enBn (T (t)) ; (2.32)
où en = C ji=(C ji +A ji) représente la probabilité de destruction collisionnelle. On retrouve les expres-
sions (2.30) et (2.31) lorsque la probabilité de destruction est totale (en = 1) ou nulle (en = 0). Dans le
cas d’un modèle d’atome plus réaliste avec Nn niveaux à travers plusieurs degrés d’ionisation, la fonction










où fn et yn sont les profils d’absorption et d’émission respectivement. Dans le cas de la redistribution
complète en fréquences, fn = yn, ce qui sera le cas considéré dans la suite de ce travail.
2.1.5 Le code MULTI ou la formulation numérique du problème
Le code numérique MULTI (Carlsson, 1986) est un code fortran77 libre et portable pour la résolu-
tion de problèmes de transfert de rayonnement unidimensionnel dans des atmosphères statiques ou dy-
namiques. Originellement, le code implémente la technique de l’opérateur global perturbé de Scharmer
(Scharmer, 1981). Pour une description détaillée de l’opérateur approché L, de la généralisation aux
problèmes multi–niveaux et de la mise en œuvre du code, voir les références Scharmer (1981); Scharmer
& Carlsson (1985) et Carlsson (1986). Le code MULTI est conçu pour être portable et modulaire. L’idée
était de fournir un module de base pour traiter le problème de transfert HETL avec des atomes multi–
niveaux, d’où le nom du code. La physique détaillée qui doit être incorporée pour traiter des problèmes
spécifiques est laissée aux soins de l’utilisateur.
Les hypothèses et les restrictions de bases de MULTI sont :
– les profils de température et de densité électronique de l’atmosphère sont donnés par l’utilisa-
teur, ce qui permet de s’affranchir de l’équation de conservation de l’énergie et de l’équilibre
hydrostatique.
– L’atmosphère est supposée unidimensionnelle dans cette version. La géométrie est donc axiale.
– La redistribution complète en fréquence est supposée pour toutes les raies.
La résolution du transfert de rayonnement HETL implique la résolution auto–cohérente de Nt
équations de transfert radiatif (2.8) et Nn équations d’équilibre statistique (2.15) clôturées par l’équation




nk = ntot: (2.34)
Le jeu des équations (2.15), (2.8) et (2.34) peut s’écrire sous la forme d’un système :
A ~n=~b (2.35)
où A est la matrice de dimension (NnNc)2 (avec Nn, le nombre de niveaux dans le modèle d’atome et
Nc, le nombre de couches du modèle d’atmosphère) qui contient les taux de radiations et de collisions
2. On peut alternativement utiliser la conservation de la charge (Mihalas, 1978).
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et ~n, un vecteur colonne qui contient les populations de chaque niveau pour chaque couche du modèle
d’atmosphère. Pour un profil de température T , de densité électronique ne et du champ de rayonnement
Jn initial pour le processus, le système (2.35) devient linéaire en~n. Pour résoudre ce système, un schéma
itératif multidimensionnel de Newton–Raphson est utilisé. L’estimée courante des populations~n(i) donne
une erreur~e(i) telle que :
A~n(i) =~b+~e(i) (2.36)
Si on note d(i)~n, la correction pour obtenir~n, alors nous avons :
A(~n(i)+d(i)~n) =~b: (2.37)
En soustrayant (2.36) à (2.37), on obtient :
A(~n(i)+d(i)~n) A~n(i) = ~e(i): (2.38)
Pour de petites corrections d(i)~n, l’opérateur approché A†(i) est construit tel que :
A†(i)(d(i)~n)' A(~n(i)+d(i)~n) A~n(i): (2.39)
On peut exprimer l’opérateur approché par A†(i)(d(i)~n) '  ~e(i). Si on définit une correction approchée !











C’est la construction de l’opérateur approché A†(i) qui s’avère délicate car il doit contenir toutes les
interactions radiatives et collisionnelles du problème. De plus, il faut qu’il soit facilement assemblé
et inversé avec un minimum d’étapes numériques. La méthode utilisée dans MULTI pour construire cet
opérateur approché est basée sur les approximations suivantes :
– la linéarisation des équations ;
– l’utilisation de l’opérateur global de Scharmer ou de l’opérateur local introduit dans la version
2.0 de MULTI (Olson et al., 1986) pour représenter les interactions rayonnement–matière ;
– la L–itération pour le champ de rayonnement optiquement mince au lieu de la linéarisation afin
d’augmenter la stabilité ; cela permet de réduire le coût numérique de l’inversion de l’opérateur
approché.
Il faut remarquer qu’il est préférable d’utiliser l’opérateur local si les dimensions du système (2.35) sont
très importantes car la convergence, plus lente, est compensée par un temps de calculs plus court par
itération. Avec l’opérateur local, il est possible de traiter des atomes ayant plusieurs centaines de niveaux
d’énergie. Les principales caractéristiques de MULTI sont :
– les équations (2.15) et (2.8) sont simultanément résolues pour toutes les transitions et tous les
continua, cela assure la consistance des résultats ;
– le code peut traiter des champs de vitesses macroscopiques dans l’atmosphère ;
– le code est écrit dans le strict respect du standard ANSI fortran77 et est donc portable ;
– il y a le choix entre un opérateur perturbé global ou local ;
– le pré–conditionnement des équations permet d’éviter des écarts trop importants (qui peuvent
aller au-delà de 8 ordres de grandeurs) entre les éléments de matrice.
On peut ajouter qu’il est également aisé de passer de la simple à la double précision. Carlsson (1992)
présente les performances numériques associées aux deux opérateurs perturbés global et local, rapportés
dans la figure 2.4, pour l’utilisation de MULTI sur une station de travail des années 1990. Il montre qu’il est
plus avantageux d’utiliser l’opérateur local dès que le nombre de niveaux d’énergie du modèle d’atome
dépasse la quarantaine.
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FIGURE 2.4 – Capacités du code MULTI testés sur une station de travail DEC-5000/200. Figure de gauche :
temps CPU relatif pour l’opérateur global en fonction du nombre de niveaux d’énergie du modèle d’atome. Figure
de droite : comparaison des temps CPU pour les opérateurs global et local en fonction du nombre de niveaux
d’énergie du modèle d’atome. D’après Carlsson (1992).
Durant cette thèse, j’ai utilisé la version 2.2 de MULTI 3 que j’ai modifié pour le traitement des
collisions. J’ai exclusivement utilisé l’opérateur local (voir la figure 2.4, à droite) car tous les modèles
d’atomes que j’ai développé possèdent plus de 50 niveaux. Pour des modèles d’atmosphères de type so-
laire, une vingtaine d’itérations sont nécessaires pour obtenir une précision relative de 10 3 (sur l’écart
maximal de population entre deux itérations), en initialisant les populations à l’ETL. Cela représente en-
viron une demi–heure de calculs pour un processeur dédié cadencé à 2,66 GHz. Pour atteindre cet écart
relatif, le nombre d’itérations peut dépasser la centaine pour des modèles de plus en plus déficients en
métaux. Notons que l’erreur relative ne peut être déterminée puisque nous n’avons pas de solution ana-
lytique. Les solutions analytiques de l’ETR comparées aux méthodes numériques de résolution existent
pour une fonction source donnée par la relation (2.32) dans une atmosphère isotherme et permettent de
déduire, sous certaines conditions, que cette erreur relative est au mieux de 5 10 3 (Chevallier et al.,
2003).
2.2 Les modèles d’atmosphères
2.2.1 La structure générale d’une atmosphère stellaire
La caractérisation des atmosphères stellaires commence par celle de notre étoile pour laquelle la
surface est bien résolue. On sait, aujourd’hui, que le Soleil présente une couche superficielle structurée
en quatre parties par les profils de température et de densité du gaz (voir la figure 2.5 4) :
– La photosphère est une couche d’environ 500 km d’épaisseur où la température décroît d’envi-
ron 6500 K jusqu’à un minimum de 4500 K. La lumière solaire que nous observons provient de
plus de 99 % de cette région essentiellement régie par l’équilibre radiatif.
– La chromosphère est une couche d’environ 2000 km d’épaisseur où la température croît depuis
le minimum jusqu’à un palier situé vers 6200 K avant de croître à nouveau jusqu’à atteindre
20 000 K. Le coeur de quelques raies se forment dans cette région dominée par un mécanisme
de chauffage non–thermique.
– La zone de transition (c’est-à-dire la zone située entre la chromosphère et la couronne) est
caractérisée par un très fort gradient de température (de 20000 K à 1 000 000 K) sur quelques
dizaines de km.
3. Version d’août 1995, accessible à l’URL : http://folk.uio.no/matsc
4. La délimitation des couches atmosphériques sur la figure diffèrent légèrement de celle donnée dans l’énumération
suivante. C’est une question de définition.
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FIGURE 2.5 – Illustration des différentes régions de l’atmosphère solaire : la fine photosphère d’environ 500 km
s’appuie sur la couche convective sub–photosphérique, vient ensuite la chromosphère de 2000 km d’épaisseur
en moyenne sur laquelle la couronne, siège des vents solaires, (dé–)coiffe l’ensemble de l’étoile. Les profils de
température et de densité permettant de définir ces différentes régions sont représentées en trait pleins et en tirets.
Les données sont issus du satellite américain Skylab, la figure est issue de (Eddy, 1980).
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– La couronne est la dernière zone (pouvant atteindre près de 2106 K ) qui s’étend dans le vide
interstellaire d’où s’échappent la matière stellaire sous forme de vents très ténus (densité voisine
de 10 15 kg m3).
La chromosphère est très peu brillante dans l’optique. Elle fut mise en évidence par (Lockyer,
1868) lors d’une éclipse totale de Soleil où elle apparut comme un anneau coloré en rose, d’où son nom.
Cette couleur est due à l’émission dans le coeur de la raie Ha de l’hydrogène neutre à 6562 Å. Elle
rayonne également dans le continuum IR lointain, dans le millimétrique et dans l’UV. Le cœur des raies
du triplet b du Mg I, h et k du Mg II, H et K ainsi que du triplet IR du Ca II, entre autres, sont formés dans
la chromosphère.
Presque tout du rayonnement solaire ou stellaire provient de la région formée par la photosphère
et la chromosphère. Ce sont donc ces régions que l’on cherche à modéliser pour rendre compte des
observations spectroscopiques et photométriques. En principe, toutes les étoiles plus tardives que le type
spectral F et leurs phases évoluées possède une chromosphère (Ayres, 2010).
D’un point de vue historique, on a d’abord cherché à déduire des observations spectroscopiques
des assombrissements centre–bord solaire, puis stellaires (dans des binaires à éclipses), des modèles d’at-
mosphères empiriques pour interpréter et analyser les observations (section 2.2.2). Rapidement cepen-
dant, les théoriciens ont tenté de construire des modèles physiques consistants, en améliorant sans cesse
la description des processus physiques grâce aux avancées numériques (section 2.2.3). L’équilibre entre
ces deux descriptions est obtenu par le chercheur pragmatique qui veut, au travers de modèles semi–
empiriques, coller au plus près de la théorie tout en extrayant un maximum d’informations des observa-
tions (section 2.2.4) : les paramètres physiques de l’étoile, ses paramètres atmosphériques et finalement,
sa composition chimique détaillée.
2.2.2 Les modèles empiriques de photosphères
Les modèles empiriques utilisent les variations de l’assombrissement centre–bord de l’intensité
du continuum optique pour sonder l’atmosphère en profondeur. Schématiquement, on peut déduire la
loi de température d’une atmosphère stellaire en inversant l’équation (2.10), c’est-à-dire déduire la fonc-
tion source Sn(t) à partir des observations In(µ). Moyennant l’hypothèse de l’ETL, on peut déduire
une température pour chaque profondeur optique tn de la fonction source prise égale à la fonction de
Planck. Les méthodes empiriques pour déterminer Sn(tn), avec différents degrés de raffinement, sont
bien résumées par Pecker (1965). L’une des plus utilisées repose sur la généralisation de l’approximation
d’Eddington–Barbier qui consiste à faire un développement polynomial de la fonction source en tn. Pour
un développement linéaire, tn = µ représente la profondeur de formation du continuum à la fréquence n.
L’inversion théorique de l’équation (2.10) peut aussi être utilisée et fait appel à la théorie des résidus.
La principale limitation de ces méthodes est qu’il est difficile d’avoir des observations du conti-
nuum optique trop proche du limbe qui est optiquement très mince. Les observations du domaine visible
ne montrent pas de remontée de température caractéristique de la chromosphère. Pour atteindre cette
zone, il est nécessaire d’utiliser des observations dans l’IR (entre  10 et 50 µm) ou dans l’UV (entre
 1500 et 2000 Å).
2.2.3 Les modèles théoriques de photosphères
Pour comprendre la physique des atmosphères stellaires, il faut être capable de reproduire les spec-
tres observés. C’est pourquoi des grilles de modèles d’atmosphères ont été construites depuis les années
1970, moyennant quelques hypothèses simplificatrices, et mises à la disposition de la communauté. C’est
le cas de deux grandes familles de modèles, les modèles ATLAS9 (Kurucz, 1979, 1993; Castelli & Kurucz,
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2004) et les modèles MARCS 5 Gustafsson et al. (1975, 2008). Nous présentons succinctement la théorie
associée aux modèles MARCS et les spécificités associées.
Les modèles MARCS s’appuient sur les approximations suivantes :
1. système fermé (conservation du nombre de particules) ;
2. système unidimensionnel (géométrie plan–parallèle ou sphérique) ;
3. système indépendant du temps (équilibre statistique) ;
4. système composé de gaz idéaux (loi des gaz parfaits) ;
5. système sans mouvements à grande échelle (équilibre hydrostatique) ;
6. système à flux constant (équilibre radiatif et convectif) ;
7. système à composition chimique homogène ;
8. système à l’ETL (équilibres d’excitation, d’ionisation et de dissociation de Boltzmann et Saha).
Ces approximations permettent de réduire le nombre de paramètres décrivant chaque modèle à quatre
(auquel il faut rajouter le paramètre de masse stellaire dans le cas de la géométrie sphérique) :
– la température effective Teff gouverne l’équilibre énergétique 6 et est reliée à la luminosité L? et
au rayon R? de l’étoile par L? = 4pR2?sST 4eff ;
– la gravité de surface g reliée à la masse M? et au rayon R? de l’étoile par g = GM?=R2? et la
vitesse de microturbulence x (dont dépend la pression turbulente Pturb) gouvernent l’équilibre
hydrostatique ;
– la composition chimique [Fe=H] pour laquelle sont définies plusieurs classes de métallicité :
la composition standard 7 qui suit la composition chimique des populations galactiques, des
compositions enrichies ou appauvries en éléments a, et des compositions avec des abondances
de carbone et d’azote modifiées.
Pour construire un modèle d’atmosphère à partir de ces quatre ou cinq paramètres, il faut donc résoudre
un système d’équations couplées de la forme :
Frad+Fconv = sST 4eff (2.41)















où le flux radiatif Frad (relié au flux d’Eddington (2.12)) et le flux convectif Fconv (donné, pour les modèles
MARCS par Henyey et al. 1965) s’expriment en W m 2 ; la pression du gaz Pgaz (donnée par la loi des
gaz parfaits), la pression turbulente Pturb µ rx2 et la pression radiative (reliée au moment d’ordre deux de
l’intensité radiative (2.13)) sont reliés par l’équilibre hydrostatique ; et enfin, l’équation de transfert de
l’intensité radiative In(tn;µ) (où le terme entre crochet dans le membre de gauche représente la correction
de sphéricité du transfert).
Le calcul des opacités pour la résolution des équations (2.41), (2.42) et (2.43) nécessite une quan-
tité considérable de données atomiques et moléculaires. Les fonctions de partitions et énergies d’ionisa-
tion sont de Irwin (1981); Sauval & Tatum (1984); Irwin (1988). Plus de 500 molécules sont prises en
compte dans l’équilibre de dissociation moléculaires. Les sources de l’opacité atomique continue vien-
nent essentiellement de la TOPBASE (The Opacity Project Team, 1995), excepté pour l’hydrogène qui est
5. Model Atmospheres calculated with a Radiative and a Convective Scheme.
6. Le paramètre de longueur de mélange lié à l’équilibre convectif est fixé pour tous les modèles à 1,5.
7. Basée sur l’analyse des abondances solaires de Grevesse et al. (2007), données en Annexe B.
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3500 < eff < 7750log  = 2.0
[Fe/H] = +0.00
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FIGURE 2.6 – Modèles d’atmosphères théoriques MARCS en géométrie sphérique. Les modèles correspondent
à des étoiles d’1 M avec une vitesse de microturbulence constante x = 2 km s 1. Les variations de profils de
température et de densité électronique sont représentées en fonction de la profondeur optique radiale de Rosseland.
Variations des profils de température T (tR) et de densité électronique ne(tR) Figure de gauche : en fonction de
Teff. Figure du milieu : en fonction de logg. Figure de droite : en fonction de [Fe=H] et [a/Fe].
donnée par Karzas & Latter (1961), ainsi que de Peach (1970) pour les processus libres–libres ; celles de
l’opacité des raies atomiques viennent de VALD (Piskunov et al., 1995; Stempels et al., 2001) avec mo-
dification de certaines forces d’oscillateurs afin de reproduire les raies du spectre solaire. Pour l’opacité
continue des molécules et des raies moléculaires, on peut se reporter aux références des tables 1 et 2 de
Gustafsson et al. (2008) respectivement.
J’ai représenté une partie de la grille des modèles MARCS sur la figure 2.6, afin de visualiser l’effet
des variations des paramètres stellaires sur les lois de température et de densité électroniques, Te et ne. Le
choix s’est porté sur des modèles sphériques d’une masse solaire, de composition standard de la classe
de métallicité, et de microturbulence x= 2 km s 1. Les profils de température et de densité électroniques
varient en fonction de chacun des trois paramètres :
– Figure à gauche : l’effet d’une variation de température effective entre 3500 et 8000 K est
présenté. Lorsque la Teff augmente, le profil de densité électronique croît également dans
l’ensemble, bien que des variations contraires puissent apparaître localement, ce qui témoigne
du degré d’ionisation des éléments présents.
– Figure au milieu : l’effet de la variation de la gravité de surface tel que 0  logg  3;5 est
présenté. On remarque que le profil de température n’est pas très sensible aux variations de
gravité excepté dans les couches les plus extérieures ou elle atteint  200 K. La densité élec-
tronique, par contre, croît considérablement lorsque la gravité de surface augmente, puisque
l’atmosphère se comprime.
– Figure à droite : l’effet d’une variation de la métallicité globale ( 5 [Fe=H] 1) est présenté.
Lorsque la métallicité diminue, le profil de température se refroidit dans les couches profondes
et se réchauffe dans les couches superficielles parce qu’il y a moins d’éléments pour bloquer le
flux, c’est l’effet inverse du line blanketing. Le profil de densité décroît puisqu’il y a moins de
donneurs d’électrons.
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FIGURE 2.7 – Profil de température de l’atmosphère du Soleil (calme) déduit des observations des raies et des
continua spécifiés. Modèle VAL3C, figure extraite de (Vernazza et al., 1981). D’après le profil de température, trois
régions peuvent être définies : la photosphère entre 0 et 500 km, la chromosphère entre 500 et 2100 km et la zone
de transition entre 2100 et 2300 km.
2.2.4 Les modèles semi–empiriques de la photosphère à la chromosphère
L’étude des chromosphères et de l’activité des étoiles est un vaste champ de recherche qui ne se
limite pas au transfert de rayonnement. Elle nécessite une approche dynamique avec prise en compte du
champ magnétique, de champs de vitesses non–thermiques, de mouvements macroscopiques, etc. L’état
de l’art en la matière peut-être trouvé dans Hall (2008); Rutten (2010); Ayres (2010). Il est important
de souligner que l’étude des raies chromosphériques a contribué au développement de la théorie de la
formation des raies HETL (Thomas & Athay, 1961).
Les modèles d’atmosphères semi–empiriques ont d’abord été développés pour le Soleil. Ces mo-
dèles combinent un maximum d’informations spectrales des rayons X aux fréquences radios pour obtenir
la loi de température en fonction de la profondeur géométrique ou optique de l’atmosphère. Le modèle
d’atmosphère solaire de Holweger & Mueller (1974), qui fut largement utilisé en son temps, est basé
sur l’ajustement des températures d’excitation et d’échelles de profondeur optique de centaines de raies
observées, dans l’hypothèse de l’ETL. Ce modèle n’inclut pas de chromosphère. Le modèle Vernazza
et al. (1981) diffère de cette procédure : l’ajustement est d’abord fait sur le continuum et inclut la région
UV nécessitant l’évaluation HETL des photo–ionisations des métaux neutres ainsi que la redistribution
partielle en fréquence de la raie Lyman a.
La figure 2.7 (Vernazza et al., 1981) représente le modèle moyen du Soleil calme appelé modèle
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VAL3C. Ce modèle, physiquement consistent, est semi–empirique dans le sens où la résolution HETL
des équations de transfert, de l’équilibre statistique et de l’équilibre hydrostatique détermine des lois de
température et de densité qui ajustent au mieux les observations spectroscopiques dans l’UV, le visible et
l’infrarouge. Le modèle VAL3C s’appuie sur des observations du continuum à 1,6 µm pour la photosphère
profonde, du continuum UV entre 1350 et 1680 Å pour la région du minimum de température, des raies
métalliques et de la raie Lyman a pour la chromosphère et la zone de transition vers la couronne. Par
la suite, ce modèle a connu des modifications au niveau du minimum de température et de la haute
chromosphère (Fontenla et al., 1993, 2007).
Pour les étoiles, les premiers travaux ont cherché à rendre compte de certaines relations liant les
propriétés chromosphériques aux propriétés de l’étoile entière. En particulier :
– L’effet Wilson–Bappu met en évidence, pour les étoiles de type G, K et M, sur une échelle de 15
magnitudes, une relation en loi de puissance entre la largeur de la composante en émission dans
le cœur de la raie K du Ca II et de la luminosité de l’étoile dans la bande V (Wilson & Vainu
Bappu, 1957). Des effets similaires ont été étudiés pour la raie Ha et les raies faibles d’atomes
neutres (voir, par exemple, Kraft et al. 1964; Bonsack & Culver 1966).
– L’intensité des composantes en émission au cœur des raies H et K du Ca II semble reliée à la
mesure de l’âge des étoiles : c’est la relation empirique rotation–âge–activité de Skumanich
(1972).
Puis, des modèles d’atmosphères unidimensionnels et statiques se sont développés, incluant une chro-
mosphère paramétrée par une température et une masse (Kandel, 1967). Ces modèles semi–empiriques
n’étaient physiquement pas consistants, excepté pour un petit nombre d’étoiles, telles que les géantes
Pollux (b Gem), Arcturus (a Boo), Aldébaran (a Tau), b Cet, et les super–géantes b Dra, e Gem et
Bételgeuse (a Ori) (voir les références dans la revue de Linsky 1980). Les modèles sont construits pour
reproduire les raies de résonances dans l’UV du Mg II et du Ca II utilisant la redistribution partielle en
fréquence.
Dans les années 1990, c’est le développement des modèles dynamiques avec dissipation d’ondes
acoustiques dans la chromosphère (Cuntz, 990a,b) qui ont remis en question l’existence d’une remontée
en température (voir, par exemple, Carlsson & Stein 1995).
Aujourd’hui, il apparaît de nouveaux modèles théoriques dynamiques (Fawzy et al., 2002; Suzuki,
2007, par exemple) qui incluent la présence de champs magnétiques pour expliquer l’existence de chro-
mosphères plus ou moins étendues et les pertes de masses sous forme de vents stellaires.
En conclusion, nous avons passé en revue la théorie de la formation des raies spectrales HETL
d’un élément donné dans des atmosphères à l’ETL. Pour calculer le flux émergeant dans une raie HETL,
if faut déterminer la fonction source et l’opacité de la raie qui dépendent des populations des états d’exci-
tation et d’ionisation de l’élément considéré HETL. Ces populations dépendent des conditions locales
de température et de pression mais aussi du rayonnement. C’est pourquoi, la solution HETL nécessite
la résolution des équations couplées du transfert radiatif et de l’équilibre statistique des populations. Le
cadre de ce travail de thèse repose sur l’utilisation d’une version que j’ai améliorée du code de transfert
de rayonnement 1D HETL MULTI et des modèles d’atmosphères MARCS. Ce code nécessite également un
modèle de l’atome que l’on souhaite traiter hors ETL. Ainsi, dans le chapitre 3, nous allons développer la
construction de ces modèles d’atomes à travers le magnésium et le calcium, deux éléments fondamentaux





de magnésium et de calcium
Ce chapitre définit les ingrédients nécessaires à l’élaboration de modèles d’atomes et en précise
les étapes. Un code écrit en fortran95 a été développé afin de pouvoir combiner les données atomiques
disponibles et permettre de construire aisément des modèles d’atomes avec différents degrés de complé-
tude. Ce code est, pour l’instant, limité aux atomes pour lesquels l’approximation du couplage spin–orbite
est valide, et seules les données atomiques concernant le magnésium et le calcium ont été implémentées.
Ce code a été élaboré pour fournir au code de transfert HETL MULTI, les modèles d’atomes néces-
saires au calcul de l’équilibre statistique d’un élément donné dans une atmosphère donnée. La cons-
truction d’un modèle d’atome consiste à sélectionner les niveaux d’énergie d’excitation et d’ionisation
(section 3.1), à caractériser les transitions radiatives liées–liées et liées–libres (section 3.2), les transitions
collisionnelles liées–liées et liées–libres (section 3.3) et, enfin, à déterminer les paramètres d’élargisse-
ment de chaque raie spectrale (section 3.4). La section 3.5 présente les différents modèles de magnésium
et de calcium de la littérature. Enfin la section 3.6 présente le structure du code FORMATO.
3.1 Les niveaux d’énergie
La première étape dans l’élaboration d’un modèle d’atome consiste à connaître ses états d’excita-
tion et d’ionisation dans l’atmosphère d’une étoile. Le nombre d’atomes dans tel ou tel état d’ionisation
et d’excitation va dépendre de la température et de la densité des constituants chimiques du milieu ainsi
que du rayonnement. La mécanique quantique permet de prédire les énergies de ces états. Les expé-
riences de physique atomique de laboratoire, quant à elles, permettent de confirmer l’existence de ces
états à partir de l’observation des spectres de raies en émission.
3.1.1 Les niveaux d’énergie atomiques
Les progrès de la spectroscopie sont intimement liés à ceux de la physique atomique, de la
physique quantique et de la physique nucléaire. Pendant la période 1900–1930, la connaissance des
spectres atomiques avance rapidement : alors que des analyses partielles existent pour 38 spectres de 30
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éléments en 1922, leur nombre croît jusqu’à concerner 231 spectres de 69 éléments en 1932 (Biémont,
2006). Une synthèse des connaissances théoriques de la spectroscopie atomique est publiée par Condon
& Shortley (1935). Le développement de l’algèbre des opérateurs tensoriels irréductibles à ouvert la voie
à une présentation générale et élégante de la théorie de la structure atomique (Racah, 942a,b, 1943). À
partir des années cinquante, la spectroscopie par transformée de Fourier a permis d’atteindre des pré-
cisions de l’ordre du centième de cm 1 dans la détermination des longueurs d’onde spectrale et donc des
niveaux d’énergies (Bell, 1972).
En parallèle, le développement des ordinateurs a permis de résoudre l’équation de Schrödinger
pour des potentiels de plus en plus complexes et trouver, avec néanmoins certaines approximations, les
niveaux et les fonctions d’onde d’atomes de plus en plus complexes.
Quelques aspects de la description quantique
La recherche des niveaux d’énergie et des fonctions propres d’un système micro–physique poly–
électronique se fait par la résolution de :
HY( !r1 ; !r2 ; :::; !rN) = EY( !r1 ; !r2 ; :::; !rN) (3.1)
où Y représente les fonctions propres qui dépendent des positions  !ri des N électrons, E les états d’éner-
gies propres et H l’opérateur énergie, c’est-à-dire l’hamiltonien du système. On distingue des atomes
à un seul électron, incluant les ions mono–électroniques, des atomes à deux électrons, équivalents ou
non, et des atomes dit « complexes ». Mais de façon générale, un spectre « complexe » peut-être défini
comme celui d’un atome comportant au moins deux électrons. Dans ce cas, l’équation de Schrödinger
ne peut-être résolue exactement.
Le point de départ des calculs relatifs aux systèmes complexes est l’approximation du champ cen-
tral qui permet de décrire qualitativement de nombreuses observations effectuées dans le cas des systèmes
poly–électroniques sans connaître nécessairement de manière précise la forme du potentiel intervenant
dans l’équation de Schrödinger. Le traitement détaillé d’un système poly–électronique comportant un
noyau avec Z protons et N électrons exige la considération simultanée de divers effets, à savoir l’inter-
action électrostatique entre le noyau et les électrons, la répulsion électrostatique entre les électrons et
l’interaction spin–orbite des électrons. À l’aide d’un traitement perturbatif, le hamiltonien d’un système
poly–électronique résulte de la superposition de 3 effets :
H = H0+H1+H2 (3.2)
avecH0 le hamiltonien associé à l’énergie cinétique desN électrons de masseme et de position ri soumis à
un potentiel effectifV (r) qui représente l’énergie potentielle dans le champ du noyau (supposé ponctuel)












H1 le hamiltonien de perturbation associé à la répulsion électrostatique entre les électrons distants les



















H2 est le hamiltonien de perturbation lié au couplage spin–orbite entre le moment cinétique
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li  !si : (3.5)
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L’introduction des termes correctifs H1 et H2 permet de lever partiellement la dégénérescence d’une
configuration du système et d’obtenir, conformément à la réalité, plusieurs niveaux d’énergies différentes.
Selon l’importance des perturbations H1 et H2 par rapport à H0, trois types de couplages sont possibles :
le couplage LS (H0  H1  H2), le couplage jj (H0  H2  H1) et le couplage intermédiaire (H0 
H1  H2). Dans la suite de cette thèse, on ne s’intéressera qu’au couplage spin–orbite (LS), aussi appelé




li des électrons du cortège peuvent être couplés entre eux et leur résul-
tante
 !
L couplée à son tour à la résultante
 !
S issue du couplage des spins individuels  !si . Le moment






S . En effet, l’hypothèse du couplage LS est bien vérifiée pour
les atomes et ions figurant dans la partie gauche du tableau périodique des éléments (métaux alcalins,
alcalino–terreux, ainsi que le zinc, le cadmium et le mercure), ce qui est le cas du magnésium et du cal-
cium neutre et une fois ionisés auxquels on s’intéresse dans le contexte de ce travail. Ce type de couplage
est de moins en moins valable lorsque Z augmente, en relation avec l’accroissement rapide du terme H2
qui est proportionnel à Z4.







avec n et l les nombres quantiques principal et orbital, Zeff la charge du coeur électronique (Zeff = 1 pour
les atomes neutres, Zeff = 2 pour les atomes une fois ionisés, etc.), neff le nombre quantique effectif défini
par :
n2eff = (n d)2: (3.7)
Le défaut quantique d peut s’expliciter en série de 1=n2 et traduit les variations de charge du noyau que
« voit » l’électron excité.
Si on veut tenir compte de la dégénérescence liée au couplage spin–orbite, on fait intervenir le
moment cinétique total
 !
J qui, pour les alcalins (possédant un seul électron périphérique), est
 !
j = !
l + !s . A une valeur de l différente de zéro correspond deux valeurs de j = l 1=2. Il en résulte que
tous les niveaux des alcalins, sauf les niveaux S, sont dédoublés. L’énergie des niveaux fins est alors
donnée par :
Enl j = Enl + znl
1
2











La position des niveaux est déplacée à partir de Enl et l’écart entre les différents niveaux s’écrit DEnl =
znl(l+1=2).
Pour les atomes à deux électrons, c’est-à-dire l’hélium, les atomes alcalino–terreux (comme le
magnésium et le calcium neutres) et les ions iso–électroniques, il est encore possible d’exprimer les états
d’excitations par l’équation (3.6) mais l’expression des hamiltoniens et les relations de commutations
font intervenir des intégrales de Slater et des formules de Gaunt. Pour les atomes complexes la procédure
se généralise et est détaillée, par exemple, dans Biémont (2006).
Les énergies des configurations électroniques sont caractérisées par un moment orbital ~L et un
moment de spin ~S. Le nombre quantique L associé à ~L pourra prendre toutes les valeurs entières telles
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TABLE 3.1 – Nomenclature du moment orbital.
l ou L 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15
Symbole (l) s p d f g h i k l m n o q r t u
Symbole (L) S P D F G H I K L M N O Q R T U
que L l1+l2+:::+lNcel , oùNcel représente le nombre d’électrons sur la couche électronique externe. Les
valeurs et symboles associés de l et L sont présentés dans la table 3.1. De même, le nombre quantique S
associé à~S pourra prendre toutes les valeurs entières ou demi–entières tel que S 12Ncel. Les orientations
possibles du moment de spin total déterminent la multiplicité d’un terme spectral et leur nombre est
donné par 2S+1. La multiplicité est ajoutée en indice supérieur gauche à la lettre représentant la valeur
de L. Ainsi pour S= 0 et L= 2, la notation consacrée est 1D.
Dans le couplage LS, le moment cinétique total s’écrit ~J =~L+~S et le nombre quantique J prend
ses valeurs entre jL Sj et L+S. La valeur de J sera indiquée par un indice inférieur droit sur le symbole
du terme. Par exemple, le terme spectral associé à l’état électronique (L = 4, S = 1, J = 5) s’écrira
3G5. Les termes caractérisés par S = 0;1=2;1, etc. forment les systèmes singulet, doublet, triplet, etc.,
respectivement. C’est pourquoi, si L S, il existe 2S+1 valeurs possibles pour J et donc 2S+1 niveaux
distincts (fins) pour le terme. C’est le cas pour 3P0;1;2. Par contre, si L< S, alors le terme ne comporte que
2L+1 niveaux. C’est le cas pour 3S1 qui ne comporte qu’un seul niveau. Ainsi, la multiplicité n’indique
le nombre de niveaux fins possibles d’un terme que si L S.
Pour finir, il faut ajouter la notion de parité d’une configuration électronique, liée à la parité de la
fonction d’onde vis-à-vis de ses coordonnées sphériques. La configuration sera paire ou impaire selon
que la somme des moments orbitaux individuels li sera paire ou impaire. La parité dépend donc de åi li
et non de L. Par exemple, la configuration 3p2 (2 électrons équivalents) est toujours paire, mais possède
un terme 3P pair (et non 3Po impair comme ce serait le cas pour une configuration 3s3p) dans le système
triplet correspondant à L= 1.
Bases de données expérimentales et théoriques
Des bases de données atomiques ont pu être constituées au cours du XXe siècle. Elles ont été
menées principalement par le National Bureau of Standards rebaptisé, depuis 1988, National Institute of
Standards and Technology (NIST) qui représente le fruit des efforts réalisés par l’ensemble de la commu-
nauté de physique atomique. La base concernant les données spectroscopiques atomiques est l’Atomic
Spectra Database de la Standard Reference Database 1 de NIST (Ralchenko et al., 2010). Cette base résulte
de la compilation de données atomiques mesurées ou calculées. Pour les niveaux d’énergie, la très grande
majorité est déduite des observations des raies spectrales en laboratoire, mais certaines valeurs sont ex-
trapolées à partir des séquences iso–électroniques pour compléter les mesures. Une autre base de données
en ligne, la TOPBASE 2 (Cunto et al., 1993), est une base de données atomiques purement théorique. Elle
résulte d’une collaboration internationale, l’Opacity Project (The Opacity Project Team, 1995), initié par
Michael Seaton de l’University College London dans les années 1980 afin de déterminer, par la physique
quantique, les données atomiques nécessaires pour le calcul des opacités dans les atmosphères stellaires.
C’est en s’appuyant sur ces deux bases de données que j’ai compilé les niveaux d’énergies présents
dans le magnésium et le calcium. Les niveaux d’énergie de ces atomes sont définis par quatre paramètres :
– sa structure électronique qui dépend des nombres quantiques n et l ;
– son terme spectroscopique noté, dans le couplage LS, 2S+1LJ ;
1. accessible à l’URL suivante : http://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/index.html
2. accessible à l’URL suivante : http://cdsweb.u-strasbg.fr/topbase/topbase.html
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TABLE 3.2 – Comparaison des niveaux d’énergie issus de la mesure de longueurs d’onde (NIST) avec les niveaux
d’énergie théorique (TOPBASE) pour le Mg II et le Ca II, convertis en eV.
Mg II Ca II
Configuration Terme Emes Ethéo Configuration Terme Emes Ethéo
électronique [eV] [eV] électronique [eV] [eV]
[Ne]3s 2S 0 0 [Ar]4s 2S 0 0
[Ne]3p 2Po 4,430000 4,37177 [Ar]3d 2D 1,697110 2,31535
[Ne]4s 2S 8,654710 8,52722 [Ar]4p 2Po 3,144075 3,21654
[Ne]3d 2D 8,863696 8,67877 [Ar]5s 2S 6,467874 6,41507
[Ne]4p 2Po 9,998066 9,86383 [Ar]4d 2D 7,048657 7,05076
[Ne]5s 2S 11,50456 11,3486 [Ar]5p 2Po 7,512414 7,43293









Mg III 1S 15,03527 14,8620 Ca III 1S 11,87172 11,7216
– son moment cinétique total J ou son poids statistique g= 2J+1 ;
– son énergie relative à l’état fondamental E.
Les unités employées pour exprimer les énergies des niveaux d’excitation et d’ionisation dépen-
dent de la méthode employée. Pour les valeurs mesurées, les unités sont le cm 1 car les mesures sont
faites en utilisant la spectrographie par transformée de Fourier qui utilise naturellement l’inverse d’une
longueur comme unité. Pour les valeurs théoriques, l’unité naturelle est le rydberg (Ryd). Mais en astro-
physique on préférera utiliser les eV pour exprimer ces énergies.
J’ai comparé dans la table 3.2, les niveaux d’énergie mesurés (NIST, avec 7 chiffres significatifs) et
calculés (TOPBASE, avec 6 chiffres significatifs). La précision sur les niveaux d’énergie mesurés peut varier
entre 0,001 et 0,270 cm 1. Lorsqu’ aucun terme n’est associé à une énergie d’un niveau, cela signifie
soit qu’il n’est pas prédit par la théorie, soit qu’il peut y avoir une ambiguïté sur le terme spectral.
On prendra toujours comme origine des énergies l’état fondamental de l’atome neutre plutôt que
la valeur absolue de l’énergie qui s’exprimerait par des valeurs négatives pour des états liés et des
valeurs positives pour des états libres. Par exemple, l’énergie d’ionisation du Mg I est, d’après l’ASD
de NIST, de 61671,02 cm 1, soit de 7,646231 eV, alors que la TOPBASE prédit une énergie d’ionisation de
0,564727 Ryd, soit de 7,68350 eV ; ce qui représente un écart absolu d’environ 0,04 eV.
La démarche que j’ai adoptée dans mon travail a été de considérer en premier lieu les niveaux
d’énergie issus des mesures spectrométriques. En effet, les écarts entre mesures et théorie peut atteindre
près de 0,6 eV, c’est le cas du niveau excité 3d 2D du Ca II par exemple (voir la table 3.2). C’est unique-
ment pour les niveaux les plus élevés (niveaux proches du seuil d’ionisation) que les niveaux prédits par
la théorie ont été considérés lorsqu’ils étaient absents dans l’ASD de NIST. Je me suis également limité à
considérer les niveaux jusqu’à n= 10.
Il faut noter que la TOPBASE ne fournit pas la structure fine des niveaux. En revanche, elle introduit
une notation intéressante des termes spectroscopiques que j’ai réutilisée, un codage sur 3 chiffres :
– le premier chiffre représente la multiplicité du terme qui vaut 2S+1 ;
– le second représente le moment orbital total L (limité ici à L 9) ;
– le troisième, la parité du terme : 0 si le terme spectral est pair, 1 s’il est impair.
Ainsi, le terme spectroscopique 3Po est codé 311 ; le terme 1G est codé 140. Les données de la TOPBASE
seront utilisées, par ailleurs, pour traiter les transitions liées–libres (section 3.2.3).
Quand la structure fine d’un terme est négligée on utilise l’énergie moyenne d’une configuration.
L’énergie est alors déterminée comme la moyenne pondérée par les poids statistiques gi des niveaux fins
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TABLE 3.3 – Niveaux d’énergie pour le magnésium dans les bases expérimentale (NIST) et théorique (TOPBASE).
NIST TOPBASE
Nombre Nombre Nombre Références
de niveaux de références† de niveaux
Mg I 323 145 136 Butler et al. (1993)
Mg II 149 73 32
† Référence principale Martin & Zalubas (1980).














Pour les niveaux à grands n et grands l, il est difficile d’avoir accès à la structure fine. Ces niveaux
peuvent donc être remplacés par une énergie moyenne Enl associée au poids statistique global g.
Enfin, on définit les niveaux de Rydberg comme les états excités pour lesquels n est très élevé
(typiquement ' 10). Les orbitales de plus grands l (l  n) ne pénètrent pas dans la zone ou le noyau
et les électrons périphériques se trouvent. L’électron dans un état de Rydberg « voit » donc un coeur
de charge Zeff = 1 pour un atome neutre, Zeff = 2 pour un atome une fois ionisé, etc. Il se trouve à une
distance moyenne très élevée. L’intérêt de cette configuration est que la charge du coeur reste constante
et que les relations applicables à l’atome d’hydrogène et aux ions hydrogénoïdes sont applicables sous
réserve de modifier la charge effective et la masse du cœur dans ces relations.
3.1.2 Les niveaux d’énergie du magnésium
Le magnésium (Z = 12) est un élément qui appartient à la famille des métaux alcalino–terreux,
dont les propriétés chimiques sont liées aux deux électrons de valence de la couche électronique externe.
La configuration électronique de son état fondamental est donnée par 1s22s22p63s2 soit [Ne]3s2. Le
moment de spin total du magnésium neutre Mg I, associé à ses deux électrons lui confère deux systèmes
de multiplicité :
– un système singulet associé à S= 0 ;
– un système triplet associé à S= 1.
Il faut remarquer que dans le système triplet, les termes spectraux 3S sont des singulets pour lesquels
J = 1, alors qu’aux autres termes correspondent trois niveaux fins par niveau. L’excitation d’un électron
3s conduit à des configurations 3snl. On peut observer également des états doublement excités comme
la configuration 3p2, configuration où les deux électrons excités sont dits équivalents, à laquelle sont
associés les termes spectraux 1SD et 3P.
L’état fondamental du magnésium ionisé Mg II correspond à la structure des métaux alcalins avec
un électron célibataire sur la couche électronique externe. La configuration électronique est donc la même
que celle du sodium neutre : [Ne]3s. La présence d’un seul électron de valence génère un système doublet
associé à S= 1=2. L’interaction spin–orbite entraîne l’existence de deux niveaux fins pour chaque terme,
excepté pour les termes 2S qui ne dégénèrent pas. La table 3.3 présentent le nombre de niveaux de deux
bases de données pour les deux degrés d’ionisation. Les niveaux théoriques de la TOPBASE sont moins
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FIGURE 3.1 – Figure du haut : diagramme de Grotrian du Mg I (149 niveaux + ionisation). A gauche : le système
de multiplicité 1 ; au milieu : le système de multiplicité 3 ; à droite : les niveaux pour lesquels nous n’avons pas
distingué la multiplicité. Les niveaux en vert représentent les états doublement excités. Figure du bas : diagramme
de Grotrian du Mg II (76 niveaux + ionisation). La structure fine est présente mais n’est pas visible à cette échelle.
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TABLE 3.4 – Énergies de niveaux élevés pour le Mg I calculées par la formule de polarisation (3.12).
Configuration n l Pnl [RMg] Enl [cm 1]
3s10h 10 5 2;79720310 7 60572,63
3s8i 8 6 2;03247310 7 59955,66
3s10i 10 6 1;14552110 7 60573,25
3s8k 8 7 8;94288010 8 59956,08
3s10k 10 7 5;25748810 8 60573,48
3s9l 9 8 3;32060510 8 60316,15
3s10l 10 8 2;61437910 8 60573,57
3s10m 10 9 1;37598910 8 60573,62
nombreux, d’une part parce que la structure fine n’est pas prise en compte et, d’autre part, parce que
n  10 et l  4 pour Mg I et l  3 pour Mg II. Les niveaux mesurés pour le Mg I sont complets jusqu’à
n= 10 et l = 4, avec la structure fine. Certaines configurations avec l > 4 sont aussi présentes telles que
les configurations 6, 7, 8 et 9h ; 7 et 9i ; ainsi que 9k pour le Mg I.
Dans la construction des modèles séparés de Mg I et Mg II nous avons fait le choix de ne prendre
en compte que les niveaux d’excitation ayant une énergie inférieure à l’énergie d’ionisation et de prendre
en compte au mieux la structure fine des niveaux. Nous avons également fait le choix de compléter les
niveaux manquants dans les deux bases (niveaux à grands l) par l’utilisation de la formule de polarisation
qui permet de calculer les énergies des orbitales à grands l qui sont des orbitales non pénétrantes. Je me
suis appuyé sur l’article de Chang & Noyes (1983) qui ont utilisé cette formule pour mettre en évidence
l’appartenance au Mg I des raies en émission dans l’IR lointain à 12,22 et 12,32 µm. La formule donnant
l’énergie des orbitales non pénétrantes est :
Enl = E¥  Rn2  adPnl (3.12)




R¥  R¥  6020A [m
 1]; (3.13)




Pour le Mg I, le choix de la polarisabilité dipolaire est ad(Mg I) = 33;9 a30, valeur déterminée dans
l’approximation coulombienne par Curtis (1980). La valeur de la constante de Rydberg pour le Mg I est
RMg = 1;0973484107 m 1. Les énergies calculées par ces formules pour les niveaux manquants sont
résumées dans la table 3.4. On obtient ainsi les états d’excitation du Mg I et du Mg II complets jusqu’à
n= 10, l = 9 pour le Mg I et n= 10, l = 5 pour le Mg II, présentés sur les diagrammes de Grotrian de la
figure 3.1. La différence d’énergie entre le dernier niveau et l’ionisation est  0;14 eV pour le Mg I et
0;55 eV pour le Mg II.
La structure fine des niveaux, liée au couplage spin–orbite, est caractérisée par un poids statistique
et une énergie différents du niveau moyen. La prise en compte de la structure fine est entièrement liée
aux données de l’ASD de NIST. Pour le Mg I, la structure fine a été considérée jusqu’à n = 10 et l = 4.
3. La polarisabilité dipolaire représente le coefficient de proportionnalité entre le moment dipolaire et le champ de
rayonnement.
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TABLE 3.5 – Niveaux d’énergie pour le calcium dans les bases expérimentale (NIST) et théorique (TOPBASE).
NIST TOPBASE
Nombre Nombre Nombre Références
de niveaux de références† de niveaux
Ca I 787 154 204 Saraph & Storey, non–publié
Ca II 72 58 42 Saraph & Storey, non–publié
† Référence principale : Sugar & Corliss (1985).
Cependant, il faut remarquer que les mesures des niveaux fins d’énergie ont, au mieux, une précision de
10 3 cm 1. La limite à partir de laquelle la différence d’énergie entre deux niveaux fins est inférieure
à cette précision dépend de chaque série spectrale. Par exemple, pour la série spectrale 3D, on peut
distinguer les niveaux fins pour la configuration 3s8d (écart 8 3D3  8 3D2 = 0;011 cm 1 et 8 3D2 
8 3D1 = 0;015 cm 1) mais ce n’est plus le cas pour la configuration 3s9d ; pour la série spectrale 3G,
les séparations ne sont pas visibles même pour la première configuration 3s5g. Pour le Mg II, la structure
fine a été considérée jusqu’à n = 10 et l = 5. Les séries spectrales 2Po et 2D possèdent des niveaux fins
distincts jusqu’à n= 10 et même au-delà alors que la série 2Fo confond ses niveaux fins à partir de n= 7.
Il est important de prendre en compte la structure fine car les poids statistiques diffèrent et cela peut avoir
une incidence sur la sélection des raies entre deux niveaux fins de deux configurations différentes, dans
la construction des modèles d’atomes.
3.1.3 Les niveaux d’énergie du calcium
Le calcium (Z= 20) est aussi un élément alcalino–terreux dont la configuration électronique de son
état fondamental est donnée par 1s22s22p63s23p64s2, soit par [Ar]4s2. Il possède les mêmes systèmes de
multiplicités singulet et triplet que le Mg I. Cependant, comme l’atome est plus complexe, les interactions
de configurations font qu’il y a davantage d’états doublement excités, c’est-à-dire des états pour lesquels
les deux électrons de valence sont excités simultanément. Je n’ai considéré que les états doublement
excités qui ont une énergie inférieure à l’énergie d’ionisation du Ca I ( 6;11 eV). Pour deux électrons
équivalents qui apparaissent dans les configurations 4p2 et 3d2, la théorie prévoit dans le couplage LS
les termes 1SD3P et 1SDG 3PF respectivement. Pour la configuration 3d2, seuls les termes 3PF sont
présents dans NIST même au-dessus de l’énergie d’ionisation du Ca I ; dans la TOPBASE, le terme 1G est
présent en plus des termes 3PF. Concernant les configurations avec 2 électrons excités non–équivalents,
3d4p 1PDF 3PDF et 3d5s 1D 3D, seul le terme 3d4p 1P manque dans NIST, et les termes 3d5s 1D 3D
manquent dans la TOPBASE.
L’état fondamental du calcium ionisé Ca II correspond à la séquence iso–électronique du potassium
neutre K I. Sa configuration électronique dans l’état fondamental est donc [Ar]4s. Comme pour le Mg II
la présence d’un électron de valence génère un système doublet associé à S = 1=2. Chaque niveau est
ainsi dédoublé, excepté pour les termes 2S qui ne se dédoublent pas. La table 3.5 permet de comparer le
nombre de niveaux mesurés et théoriques pour le Ca I et le Ca II.
En utilisant les formules de polarisation (3.12, 3.13 et 3.14) appliquées au Ca I, nous avons RCa =
1;0973581107 m 1 et une polarisabilité dipolaire de ad(Ca I) = 0;782 a30 (Curtis, 1980). Les énergies
calculées par ces formules pour les niveaux manquants sont résumées dans la table 3.6. On obtient ainsi
les états d’excitation du Ca I et du Ca II complets jusqu’à n= 10, l = 9 pour le Ca I et n= 10, l = 5 pour le
Ca II, présentés sur les diagrammes de Grotrian de la figure 3.2. La différence d’énergie entre le dernier
niveau et l’ionisation est  0;09 eV pour le Ca I et 0;54 eV pour le Ca II.
Pour le Ca I, la structure fine a été considérée jusqu’à n= 10 et l = 4, comme pour le Mg I. Cepen-
dant, on rappelle que les mesures d’énergie des niveaux fins ont, au mieux, une précision de 10 3 cm 1.
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FIGURE 3.2 – Figure du haut : diagramme de Grotrian du Ca I. A gauche : le système de multiplicité 1 ; au
milieu : le système de multiplicité 3 ; à droite : les niveaux pour lesquels nous n’avons pas distingué la multiplicité.
Les niveaux en vert représentent les états doublement excités. Figure du bas : diagramme de Grotrian du Ca II. La
structure fine est présente mais n’est pas visible à cette échelle.
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TABLE 3.6 – Énergies de niveaux élevés pour le Ca I calculées par la formule de polarisation.
Configuration n l Pnl [RCa] Enl [cm 1]
4s7i 7 6 2;77384710 7 47066,420
4s8i 8 6 2;03247310 7 47591,310
4s9i 9 6 1;51135610 7 47951,174
4s10i 10 6 1;14552110 7 48208,582
4s8k 8 7 8;94288010 8 47591,320
4s9k 9 7 6;82366210 8 47951,181
4s10k 10 7 5;25748810 8 48208,587
4s9l 9 8 3;32060510 8 47951,184
4s10l 10 8 2;61437910 8 48208,590
4s10m 10 9 1;37598910 8 48208,591
Les niveaux fins des séries spectrales 3PDF se distinguent jusqu’à n = 10 (écart 10 3F4   10 3F3 =
0;043 cm 1 et 10 3F3  10 3F2 = 0;030 cm 1) tandis qu’ils semblent se confondre à la précision des
mesures pour l’unique configuration 4s5g 3G présent dans NIST. Pour le Ca II, la structure fine a été consi-
dérée jusqu’à n= 10 et l = 5. Les séries spectrales 2Po et 2D possèdent des niveaux fins distincts jusqu’à
n= 6 et n= 10, respectivement, alors que les séries 2Fo, 2G et 2Ho possèdent des niveaux fins confondus
dès les premiers termes de chaque série.
3.2 Les transitions radiatives
3.2.1 Les taux de radiations
Les taux de radiations traduisent l’interaction du rayonnement de l’étoile avec les particules consi-
dérées de son atmosphère. Ils nous renseignent sur le nombre de photons émis et absorbés par unité de
temps et par particule considérée. Ces taux ont été introduits dans la section 2.1.2. Nous allons détailler
à présent les transitions radiatives entre états liés d’un élément (transitions liées–liées) et les transitions
radiatives entre états liés et états continus (transitions liées–libres).
Les transitions radiatives liées–liées sont caractérisées par une force d’oscillateur, notée f ,
grandeur sans dimension qui caractérise de façon intrinsèque la transition. Elle est reliée à la durée
de vie des niveaux atomiques excités et donc au coefficient de désexcitation radiative spontanée. Cepen-
dant, cette grandeur n’est pas symétrique vis-à-vis de l’absorption et de l’émission des photons. C’est
le produit de cette force d’oscillateur par le poids statistique du niveau de départ qui l’est ; on le note
gi fi j, où i et j représentent les niveaux d’excitation de départ et d’arrivée de la transition. La préci-
sion de cette grandeur, déterminée expérimentalement ou théoriquement, décroît avec la complexité de
l’atome ou encore, avec les phénomènes de recouvrement des raies. Des bases de données combinant
l’ensemble des valeurs existent : un des pionniers de la détermination des forces d’oscillateurs à des fins
astrophysiques est Robert Kurucz du Harvard–Smithsonian Center for Astrophysics à Cambridge qui a
calculé et compilé des centaines de milliers de raies atomiques (au mois de mai 2011, sa base contenait
près de 565000 raies atomiques, auxquelles il faudrait ajouter les très nombreuses raies moléculaires). Il
a mis à la disposition de la communauté la base de données qui porte son nom 4 (Kurucz & Bell, 995a).
Une autre base de données, la Vienna Atomic Line Database VALD 5, se définit comme une « collection
de paramètres de raies atomiques d’intérêt astrophysique » assortie d’outils de requêtes avec critères de
4. accessible à l’URL suivante : http://www.cfa.harvard.edu/amp/ampdata/kurucz23/sekur.html
5. accessible à l’URL suivante : http://vald.astro.univie.ac.at/~vald
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sélection. Elle est régulièrement mise à jour (Piskunov et al., 1995). L’ASD de NIST est beaucoup moins
fournie en terme de quantité de raies spectrales mais a une conception basée sur la physique atomique qui
permet de regrouper les raies par multiplet. L’ASD de NIST possède également un outil de visualisation
interactif de diagramme de Grotrian avec les raies de sa base. Si j’ai principalement utilisé l’ASD de
NIST pour sélectionner les niveaux d’énergie, celle-ci est bien trop pauvre du point de vue des transitions
radiatives liées–liées pour la communauté astrophysique.
Les transitions radiatives liées–libres sont caractérisées par des sections efficaces d’ionisation
radiative, appelées sections efficaces de photo–ionisation (par opposition avec les sections efficaces
d’électro–ionisation). Jusqu’à l’avènement de l’Opacity Project initié par Mike Seaton dans les années
1980, la formule de Kramers était utilisée pour estimer la section efficace de photo–ionisation au seuil
(qui ne dépend que de la charge effective de l’atome ainsi que du nombre quantique principal) suivi
d’une décroissance en fonction de la fréquence. Cette formule n’était cependant satisfaisante que pour
l’hydrogène et les ions hydrogénoïdes. Grâce au développement de la mécanique quantique et des or-
dinateurs, il est aujourd’hui possible de calculer précisément les variations des sections efficaces de
photo–ionisations avec la fréquence. Je montrerai sur quelques exemples que la formule de Kramers,
malgré un facteur de Gaunt qui permet d’ajouter une dépendance des sections efficaces au nombre quan-
tique orbital l, n’est pas bien vérifiée dès que l’on doit traiter des atomes complexes. La TOPBASE, déjà
mentionnée, fournit ces tables de photo–ionisation pour la majorité des niveaux d’excitation et pour tous
les éléments jusqu’au fer.
3.2.2 Transitions radiatives liées–liées
Un élément chimique ne peut pas s’exciter ou se désexciter radiativement de n’importe quelle
façon. Les transitions radiatives suivent des règles de sélection qui sont rappelées ci–dessous.
Règles de sélection des transitions
Les règles strictes de sélection des transitions dipolaires électriques, noté E1, sont les suivantes :
1. changement de parité ;
2. moment cinétique total DJ = 0;1 (0= 0) ;
3. projection de ce moment DM = 0;1 (0= 0 si DJ = 0).
Cependant, on constate que, pour les spectres d’atomes complexes, certaines raies violent les règles
strictes. Dans l’approximation du couplage spin–orbite LS, les règles valables sont :
1. saut d’un électron ;
2. moment cinétique de spin DS= 0 ;
3. moment cinétique orbital DL= 0;1(0= 0).
Ainsi, on dit qu’une transition est permise lorsqu’elle respecte toutes les règles ; la transition
est dite semi–permise lorsqu’elle viole une des règles valable en couplage LS mais respecte les règles
strictes, et enfin, la transition est dite interdite si elle viole une des règles strictes. Il se trouve que les
transitions interdites résultent de transitions dipolaires magnétiques M1, de transitions quadripolaires
électriques E2 et magnétiques M2. Il faut remarquer que ces transitions « interdites » peuvent contribuer
de façon significative au dépeuplement des niveaux, pour des éléments fortement ionisés ou pour des
plasmas très ténus. De plus, on appelle transition ou raie de résonance, une transition issue de l’état
fondamental d’un élément dans un état d’ionisation donné, et transition subordonnée une transition issue
du niveau d’énergie situé juste au dessus du niveau fondamental.
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Force de raie
La grandeur caractéristique d’une transition dipolaire radiative, symétrique vis-à-vis des niveaux i
et j considérés, est la force de raie Si j  S ji. Elle peut être exprimée sous trois formes différentes liées aux
opérateurs de longueur, vitesse et accélération du dipôle (Biémont, 2006). Cette quantité sans dimension














où A ji s’exprime en s 1 et l, longueur d’onde dans le vide de la transition, en m. Dans le système d’unités
atomiques, la force de raie est exprimée en unités de e2a20, c’est-à-dire en C
2 m2. La raie Lyman a de
l’hydrogène, est une raie de résonance ultraviolette qui se produit entre l’état fondamental 1s et l’état
excité 2p de l’hydrogène neutre. Sa longueur d’onde dans le vide est l= 1215;67 Å. Le poids statistique
du niveau 2p est g2p = 6. La théorie prévoit une force de raies S2p 1s = 10=3. Ainsi le coefficient associé
est A1s$2p = 6;265109 s 1. La durée de vie du niveau excité 2p de l’hydrogène est donc de l’ordre de
10 8 s, grandeur représentative des durées vie des niveaux excités des atomes.
Force d’oscillateur d’une transition
L’interaction du rayonnement avec les atomes du milieu, considérés comme des dipôles électro-
statiques se traduit par une absorption linéïque monochromatique, notée ai jn (m 1), à certaines longueurs
d’onde spécifiques (appelées fréquences de résonance du milieu). L’intensité du rayonnement va être
atténuée, après interaction avec les atomes du milieu, d’une quantité qui dépend du nombre d’absorbants
dans l’état i par unité de volume (ni) et de leur sections efficaces s
i j
n (en m2) :
ai jn = nis
i j
n : (3.16)
Dans le cadre du modèle de l’électron élastiquement lié, on montre que (Gray, 2005; Mihalas, 1978) :
ai jn = ni s
i j






où si j0 représente la section efficace d’absorption radiative de la transition à la fréquence n0 et la fonction
f représente le profil de variation avec la fréquence du coefficient d’absorption. Ce profil est normalisé à
l’unité :
R +¥
 ¥ f(n n0)dn  1. Il sera explicité en détail dans la section 3.4. L’intégrale de ce profil sur










Cette quantité représente l’énergie absorbée par l’atome par unité de temps et d’angle solide pour une
intensité normalisée à l’unité avant interaction. Cette quantité ne dépend que de l’abondance de l’élément
chimique considérée. Cependant, les mesures spectrométriques de laboratoires démentent ce propos.
Pour des raies de résonances, on s’approche de cette valeur mais pour des raies plus faibles il peut y
avoir des écarts conséquents. On est amené à introduire un facteur correctif quantique caractérisant la
transition, la force d’oscillateur fi j, qui apparaît naturellement, via la force de raie S dans un traitement








3. LES MODÈLES D’ATOMES DE MAGNÉSIUM ET DE CALCIUM
Le coefficient d’absorption monochromatique peut être exprimé en fonction du coefficient
d’Einstein d’excitation radiatif Bi j 6 :
ai jn = ni
hn
4p
Bi j f(n n0): (3.20)






En identifiant les relations (3.19) et (3.21), on peut donc relier le coefficient d’Einstein d’absorption
radiative à la force d’oscillateur et, par extension, à la force de raie vue dans le paragraphe précédent. La
force d’oscillateur en absorption fi j, peut-être définie comme le nombre d’oscillateurs classiques qu’il
est nécessaire d’associer à un atome dans l’état i pour que le coefficient classique d’absorption an0 soit
égal à hn04p Bi j :










. D’après les relations d’Einstein (A.4) et (A.5), on en déduit
immédiatement la relation entre la quantité gi fi j, A ji et la longueur d’onde centrale de la transition dans
le vide l0 :
gi fi j =
mece0
2pe2
l20g jA ji ' 1;4992104 l20 g j A ji: (3.23)
Dans les bases de données comme VALD, c’est le logarithme du produit gi fi j qui est donné. La base de
données atomiques de Kurucz voit cette quantité varier sur une vingtaine d’ordres de grandeur. Bien
évidemment, aux raies interdites correspondent les plus faibles valeurs du logg f alors qu’aux raies de
résonances correspondent les plus grandes. On peut, par symétrie du produit gi fi j, définir une force
d’oscillateur en émission telle que g j f ji gi fi j. Cette force d’oscillateur en émission est donc négative.
Force d’oscillateur d’un multiplet
Lorsqu’un ensemble de transitions entre les niveaux fins de deux configurations électroniques dif-
férentes ont lieu, appelons cet ensemble multiplet, il peut être nécessaire de définir une force d’oscilla-
teur globale au multiplet. En effet, si les longueurs d’onde des transitions du multiplet sont suffisamment
proches pour qu’il y ait des recouvrements, alors le profil d’absorption de la raie peut résulter de la super-
position de chaque profil d’absorption des transitions individuelles. Il devient alors impossible de séparer
dans le spectre les différentes composantes. On appelle ce phénomène de recouvrement blend.
Ce phénomène peut se produire dans deux cas bien distincts. Le premier, résulte de la limitation
des spectromètres. Si la largeur à mi–hauteur de la réponse impulsionnelle du spectromètre est plus
grande que la largeur à mi–hauteur des raies, alors la distinction entre deux raies voisines est limitée par
le pouvoir de résolution du spectromètre. Le doublet jaune du sodium 7 est un très bon exemple. Environ
6 Å sépare ses deux composantes. Pour une résolution insuffisante, le doublet se confond et une seule raie
est observée. Cette raie peut alors être caractérisée par une force d’oscillateur globale du multiplet. Le
second cas vient du fait que les configurations électroniques proches de l’ionisation ont des niveaux fins
extrêmement proches qui génèrent des transitions dont les profils d’absorption se recouvrent. Ces blend
naturels ne sont pas séparables, quelque soit la résolution du spectromètre utilisée. Ces recouvrements
6. Pour cette définition, on ne prend pas en compte l’émission induite comme une absorption négative.
7. De longueurs d’onde 5889 et 5895 Å.
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TABLE 3.7 – Comparaison des forces d’oscillateurs calculées dans le couplage LS avec les mesures dont les
références sont données dans la table.
gi fi jMg I
5167 Å 5172 Å 5183 Å
gl fmultlu
Aldenius et al. (2007) 1;1710 1 3;5510 1 5;7710 1
Fraction de gl fmultlu 1/9 3/9 5/9
Couplage LS 1;1710 1 3;5010 1 5;8310 1
1,05
gi fi jCa I
6102 Å 6122 Å 6162 Å
gl fmultlu
Aldenius et al. (2009) 1;4110 1 4;1710 1 6;7610 1
Fraction de gl fmultlu 1/9 3/9 5/9
Couplage LS 1;3710 1 4;1010 1 6;8310 1
1,23
gi fi jMg II
2795 Å 2802 Å
gl fmultlu
NIST 1,22 6;0510 1
Fraction de gl fmultlu 2/3 1/3
Couplage LS 1,22 6;1010 1
1,83
gi fi jCa II
8498 Å 8542 Å 8662 Å
gl fmultlu
Meléndez et al. (2007) 4;4110 2 3;9410 1 2;1510 1
Fraction de gl fmultlu 1/15 9/15 5/15
Couplage LS 4;3510 2 3;9210 1 2;1810 1
6;5310 1
apparaissent dès que les écarts entre les transitions du multiplet deviennent inférieurs à quelques dizaines
de mÅ.
La force d’oscillateur d’un multiplet fmult résulte de la superposition des forces d’oscillateur de
chaque transition permise du multiplet pondérées par les longueurs d’onde et les poids statistiques des








gi fi j (3.24)
où lul est la longueur d’onde moyenne obtenue à partir des énergies moyennes calculées à l’aide de la
relation (3.10). La formule approchée (3.24), indépendante de la longueur d’onde, donne des résultats
meilleurs que 0,2 % même pour le triplet IR du Ca II. La théorie quantique permet de décomposer, dans
l’approximation du couplage LS, la force d’oscillateur d’un multiplet sur ses composantes. La procédure
pour calculer les fractions relative des forces de raies des composantes est donnée dans Cox (2000) 8.
Cette procédure a été appliquée sur quelques raies intéressantes du Mg I, Mg II, Ca I et Ca II et comparée
aux valeurs des g f individuels déterminées dans la littérature (table 3.7).
Transitions radiatives liées–liées du magnésium
Les transitions radiatives liées–liées du magnésium pour la construction des modèles d’atomes du
Mg I et du Mg II ont été sélectionnées dans la base de données VALD, et enrichies avec des transitions
8. Quatrième édition du Astrophysical quantities de Allen (1976).
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FIGURE 3.3 – Diagramme de Grotrian des transitions radiatives liées–liées et liées–libres du Mg I et du Mg II. Les
raies inter–combinaison (transitions semi–permises) sont représentées par des tirets.
46
3.2. Les transitions radiatives
TABLE 3.8 – Calcul des forces d’oscillateurs pour les transitions entre états de Rydberg. Les valeurs du carré des
intégrales radiales R sont issues des tables de (Green et al., 1957).
l [µm] Niveau bas i gi Niveau haut j g j R 2 loggi fi j
0,737 3s5g 36 3s6h 44 740,628 1,785
11,276 3s7h 44 3s9i 52 1,120†
11,293 3s7i 52 3s9k 60 1,080†
12,225 3s6g 36 3s7h 44 1,128†
12,321 3s6h 44 3s7i 52 1,950†
19,027 3s7i 52 3s8k 60 2725,59 2,086
27,772 3s8k 60 3s9l 68 4583,95 2,205
38,839 3s9l 68 3s10m 76 7259,55 2,310
† Calculé à partir de la force de raie donnée par Chang & Noyes (1983).
supplémentaires absentes de VALD mais présentes dans NIST ou dans la base de Kurucz. L’identification
des niveaux mis en jeu dans chaque transition ne se fait pas uniquement par la valeur de l’énergie, car dans
VALD les énergies (exprimées en eV) ne sont données qu’avec 4 ou 5 chiffres significatifs ; on ajoute donc
l’identification du terme spectral et du poids statistique, pour s’assurer que le niveau d’énergie sélectionné
est le bon. Pour le Mg I toutes les transitions radiatives permises et semi–permises sont considérées,
c’est-à-dire les transitions pour lesquelles une force d’oscillateur est connue dans VALD (mesurée ou
théorique), aussi faible soit–elle, du moment que les niveaux d’énergie mis en jeu ont été considérés.
Pour le Mg I j’ai sélectionné 863 raies dans VALD et 123 dans NIST. Cependant, les transitions mettant en
jeu les séries spectrales H, I, K, L et M sont absentes. Pour le Mg II 548 transitions entre niveaux fins
ont été sélectionnées, les transitions atteignent la série spectrale H. Les transitions sélectionnées sont
présentées dans les diagrammes de Grotrian de la figure 3.3. Les transitions semi–permises (entre les
deux systèmes de multiplicités du Mg I) sont représentées en tirets et sont au nombre de 674.
Si j’ai été amené à introduire les niveaux d’énergie à grand l pour le Mg I, c’est parce que quelques
raies IR apparaissant en émission ont été identifiées comme appartenant au Mg I et au Ca I (Chang &
Noyes, 1983). Ces raies infrarouges apparaissent entre des états de Rydberg qu’il était donc nécessaire
d’inclure. Les forces d’oscillateur en absorption associées à ces transitions sont calculées dans l’approxi-
mation hydrogénoïde. Ainsi, pour un état bas i (ni; li) et un état haut j (n j; l j), on a :











max(li; l j) R 2 (3.25)
où la quantité R 2 désigne le carré de l’intégrale de transition calculée à partir des fonctions d’onde
radiales de l’état initial et final, et dont les valeurs sont tabulées dans Green et al. (1957) pour ni;n j  20
et li; l j  19. La charge effective Zeff vaut 1 pour le Mg I et 2 pour le Mg II. Pour les états à grands n et
grands l, l’approximation hydrogénoïde est normalement bien vérifiée. Les valeurs théoriques des forces
d’oscillateur de ces transitions sont présentées dans la table 3.8.
Transitions radiatives liées–liées du calcium
Les transitions radiatives liées–liées du Ca I et du Ca II, sélectionnées essentiellement dans la base
de VALD sont présentées dans la figure 3.4. Le modèle du Ca I construit possède 2120 transitions liées–
liées (dont 768 transitions d’inter–combinaison) et le modèle du Ca II 422 transitions radiatives liées–
liées. Le pendant des raies en émission à 12,22 et 12,32 µm ne semblent pas avoir été confirmé (Chang
& Noyes, 1983), c’est pourquoi, nous n’avons pas ajouté les transitions manquantes entre ces états de
Rydberg à grands l.
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FIGURE 3.4 – Diagramme de Grotrian des transitions radiatives liées–liées et liées–libres du Ca I et du Ca II. Les
raies d’inter–combinaison (transitions semi–permises) sont représentées par des tirets.
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3.2.3 Transitions radiatives liées – libres
Les transitions radiatives liées–libres interviennent dès que l’énergie du photon qui excite un atome
est supérieure ou égale à l’énergie d’ionisation de l’état dans lequel se trouve l’atome. L’excédent d’éner-
gie radiative du photon est communiqué à l’électron sous forme d’énergie cinétique. Si le photon a
exactement l’énergie d’ionisation du niveau, alors l’électron est libéré de l’emprise de l’atome avec
une énergie cinétique nulle. Le processus inverse de la photo–ionisation est la recombinaison radiative
(photo–recombinaison) qui consiste en la capture d’un électron ayant une énergie cinétique suffisante
qui est convertie en photon. La photo–recombinaison peut être spontanée ou induite. Il y a donc, dans
ces processus, transformation d’énergie radiative en énergie thermique et réciproquement. On appelle
énergie de seuil, l’énergie minimale nécessaire pour photo–ioniser un atome dans un niveau d’excitation
donné.
Pour quantifier ce processus, on utilise la section efficace de photo–ionisation du niveau d’énergie
de l’atome considéré, qui correspond à la probabilité qu’a un photon d’une énergie donnée d’ioniser le
niveau en question. La section efficace de photo–ionisation est nulle en dessous de l’énergie de seuil de
photo–ionisation auquel correspond une longueur d’onde de seuil. Cependant la dépendance à l’éner-
gie du photon absorbé n’est simple que dans le cas des particules hydrogénoïdes où une expression
analytique est donnée par la formule de Kramers (dépendance inversement proportionnelle au cube de
l’énergie du photon). Dans les autres cas, cette dépendance peut connaître des variations rapides liées à
la structure atomique même de l’atome et il est alors nécessaire d’avoir recours à la théorie quantique
pour prédire correctement cette dépendance.
Afin d’avoir accès à ces sections efficaces, données atomiques indispensables pour déterminer les
opacités des enveloppes stellaires, une collaboration internationale a été formée en 1984 sous l’impul-
sion de M. Seaton et nommée l’Opacity Project (OP). L’objectif était de calculer les données atomiques
nécessaires à la détermination des opacités moyennes de Rosseland, grâce à la méthode de la matrice de
réaction R (RMatrix, Seaton 1962b). L’équipe de l’OP a calculé les données atomiques (niveaux d’éner-
gie, forces d’oscillateur et sections efficaces de photo–ionisation) pour tous les états d’ionisations des
éléments les plus abondants dans les étoiles (1 6 Z 6 14 et Z = 16;18;20 et 26) ; cela représente plus
de 50000 états d’excitations et plus de 1,5 millions de transitions ! La méthodologie et les premiers ré-
sultats sont regroupés dans The Opacity Project Team (1995). Dans le formalisme qu’ils ont développé,
le système atomique (neutre ou ionique) est représenté par un coeur ionique résiduel (la cible) et par
un électron « actif » qui peut être dans un état libre ou lié. La qualité des données atomiques obtenues
par cette méthode dépend beaucoup de la qualité de la description de la cible. La cible est généralement
décrite dans le couplage LS. La TOPBASE 9 (Cunto et al., 1993) est la base de données atomiques en ligne
de l’OP. Dans cette base, les sections efficaces de photo–ionisation sont exprimées en Mbarn (ou Mb,
1 Mb = 10 16 m2) et les énergies en rydberg rapportées à l’énergie d’ionisation de l’état fondamental. Je
présente quelques–uns des résultats des sections efficaces de photo–ionisation, en fonction de l’énergie
du photon incident en eV, pour quatre états du Mg I et du Mg II (Butler et al., 1993) sur la figure 3.5, et
pour quatre états du Ca I et du Ca II (Saraph & Storey) sur la figure 3.6.
Les résultats de l’OP montrent que les sections efficaces de photo–ionisation ne sont pas des fonc-
tions monotones de l’énergie du photon incident. Des résonances apparaissent près du seuil (correspon-
dant à l’énergie d’ionisation de l’état), ainsi que des structures très piquées aux plus hautes énergies.
Les résonances près du seuil sont dues à des mécanismes de photo–excitation du coeur qui peuvent at-
ténuer ou amplifier la photo–ionisation par plusieurs ordres de grandeurs. Par exemple, considérons les
sections efficaces de photo–ionisation du niveau 3s3p 1Po présentées sur le graphique en haut à gauche
de la figure 3.5. On observe un pic de résonance près du seuil qui atteint 443 Mb, contre 75 Mb au seuil,
pour une énergie qui correspond à un état doublement excité du Mg I, l’état 3p2 1Po, situé au–dessus de
l’ionisation du fondamental. Cette structure de résonance s’explique par un processus en deux étapes
(Butler et al., 1993) :
9. accessible à l’URL suivante : http://cds.u-strasbg.fr/topbase/topbase.html
49



























Energie de seuil :     7.6 eV
Section efficace au seuil :   2.6 Mb






































Energie de seuil :    15.0 eV
Section efficace au seuil :   0.2 Mb






































Energie de seuil :     3.3 eV
Section efficace au seuil :  74.7 Mb






































Energie de seuil :     3.4 eV
Section efficace au seuil :   0.1 Mb






































Energie de seuil :     1.7 eV
Section efficace au seuil :  24.0 Mb






































Energie de seuil :     2.2 eV
Section efficace au seuil :   0.1 Mb






































Energie de seuil :     0.1 eV
Section efficace au seuil : 129.9 Mb






































Energie de seuil :     1.0 eV
Section efficace au seuil :  10.2 Mb












FIGURE 3.5 – Exemples de sections efficaces de photo–ionisation en fonction de l’énergie du photon incident
pour les modèles du Mg I (à gauche) et du Mg II (à droite). Les courbes en noir représentent les données de la
TOPBASE, les courbes en rouge les données sélectionnées pour la construction du modèle d’atome, les courbes en
bleu représentent l’approximation hydrogénoïde pour la dépendance en énergie du photon de la section efficace de
photo–ionisation.
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Energie de seuil :     6.1 eV
Section efficace au seuil :   7.4 Mb






































Energie de seuil :    11.9 eV
Section efficace au seuil :   0.4 Mb






































Energie de seuil :     4.2 eV
Section efficace au seuil :  13.7 Mb






































Energie de seuil :    10.2 eV
Section efficace au seuil :   7.7 Mb






































Energie de seuil :     3.4 eV
Section efficace au seuil :  34.6 Mb






































Energie de seuil :     8.7 eV
Section efficace au seuil :   3.3 Mb






































Energie de seuil :     0.3 eV
Section efficace au seuil :  73.4 Mb






































Energie de seuil :     0.7 eV
Section efficace au seuil :  30.5 Mb












FIGURE 3.6 – Exemples de sections efficaces de photo–ionisation en fonction de l’énergie du photon incident
pour les modèles du Ca I (à gauche) et du Ca II (à droite). Les courbes en noir représentent les données de la
TOPBASE, les courbes en rouge les données sélectionnées pour la construction du modèle d’atome, les courbes en
bleu représentent l’approximation hydrogénoïde pour la dépendance en énergie du photon de la section efficace de
photo–ionisation.
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– une excitation radiative par un photon g d’un état simplement excité à un état doublement excité
au-dessus du seuil d’ionisation : 3s3p 1Po+ g! 3p2 1Po ;
– l’auto–ionisation du niveau doublement excité par désexcitation spontanée vers le fondamental
de l’atome ionisé et la libération d’un électron : 3p2 1Po! 3s 2S+e .
Les photons ayant l’énergie permettant de passer à l’état doublement excité seront donc favorisés et cela
se traduit par des sections efficaces plus importantes au voisinage de cette énergie. C’est également le cas
pour la photo–ionisation des niveaux 3sns (exemple du graphique à gauche et au centre de la figure 3.5)
qui ont une large résonance autour de 4,5 eV correspondant à la photo–excitation d’états doublement
excités de la forme 3pns.
Le pendant de l’auto–ionisation est la recombinaison di–électronique. Il s’agit d’un mécanisme qui
contribue généralement peu aux taux de recombinaisons, excepté dans la couronne où, appliqué à l’He II,
il domine l’équilibre d’ionisation coronal (voir Mihalas 1978 pour plus de détails sur ces mécanismes).
La photo–excitation du cœur et son processus inverse sont donc pris en compte dans les sections efficaces
de photo–ionisation, dès lors que les niveaux doublement excités sont explicitement pris en compte dans
le modèle d’atome.
Les structures complexes et piquées à plus hautes énergies correspondent à des seuils de photo–
ionisation des autres termes, et pour les structures dont les énergies sont supérieures à l’énergie d’ioni-
sation du fondamental, à l’ionisation/excitation des électrons des couches profondes. Ainsi, la méthode
de la matrice R permet d’avoir accès aux pics de résonance et aux effets provoqués par les électrons des
couches inférieures, ce que ne permet pas l’approximation du défaut quantique (Quantum Defect Method,
Hofsaess 1979, méthode normalement valable uniquement pour les ions hydrogénoïdes). Les erreurs sur
les sections efficaces de la TOPBASE sont de l’ordre de 10% pour les ions positifs ayant Z  12, elles
sont plus grandes pour les atomes neutres et les ions ayant Z > 12 (Seaton et al., 1994). On remarque
que les profils de sections efficaces de photo–ionisation pour le Mg II et Ca II sont beaucoup plus lisses
et ne présentent pas de structures complexes comme pour le Mg I et le Ca I. En effet, les électrons du
cœur forment des sous–couches complètes très stables correspondant aux configurations électroniques
du néon pour le Mg II et de l’argon pour le Ca II.
Lorsque la TOPBASE ne fournit pas les profils de sections efficaces de photo–ionisation, ce qui est
le cas pour les niveaux à grands n et grands l, on peut utiliser la formule de Kramers. Celle–ci donne les
sections efficaces de photo–ionisation dans l’approximation hydrogénoïde. Elle est vérifiée pour les états
de Rydberg de l’atome considéré et montre une dépendance inversement proportionnelle au cube de la














Le terme gradbf représente un facteur correctif quantique, sans dimension, appelé facteur de Gaunt, que l’on
considère indépendant de la fréquence (variation lente) mais qui varie d’un niveau d’énergie à l’autre.
Généralement, sa valeur est proche de l’unité. Ce facteur de Gaunt peut s’exprimer en fonction du nombre
quantique principal n et effectif neff par (Menzel & Pekeris, 1935) :




















3.2. Les transitions radiatives
où E¥n est l’énergie d’ionisation du niveau n exprimé dans les mêmes unités que l’énergie de Rydberg
E¥H = R¥hc [J]. L’expression (3.28) ne tient pas compte de l’orbitale considérée et la valeur du facteur
de Gaunt apparaît comme une moyenne sur toutes les orbitales du niveau n. Karzas & Latter (1961) ont
tabulé le facteur de Gaunt lié – libre en fonction de l’énergie d’ionisation au seuil du niveau considéré
et de son orbitale pour n 6 6. Au delà, des facteurs de Gaunt moyens sont fournis jusqu’à n = 15. Ils
























et l’expression remaniée de la section efficace liée – libre de Gaunt par :
sbf;G0 = f (n0; n; l; Zeff; Gl; Gl+1) ; (3.32)
oùGl etGl+1 sont des polynômes réels, solutions d’équations différentielles hyper–géométriques. Karzas
& Latter (1961) donnent tous les éléments nécessaires pour calculer ces sections efficaces, ce qui permet-
trait d’étendre les valeurs tabulées du facteur de Gaunt aux valeurs de n> 6. On peut également trouver
des routines fortran calculant ces sections efficaces de photo–ionisation (voir Janicki 1990). Le calcul
analytique est détaillé en annexe C.
J’ai ajouté, sur les graphiques des figures 3.5 et 3.6, en bleu, la dépendance en v 3 pour les sec-
tions efficaces de photo–ionisation au seuil déterminées par la TOPBASE. L’approximation hydrogénoïde
–formule de Kramers (3.31)– est globalement respectée exceptée certains cas. Cependant les écarts peu-
vent être de plusieurs ordres de grandeurs au voisinage des pics de résonance.
Afin de rendre compte de la richesse de ces profils de photo–ionisation, les données fournies sont
très détaillées et rarement régulièrement échantillonnées, excepté cependant pour les ions Mg II et Ca II.
Par exemple, le profil des sections efficaces de photo–ionisation de l’état fondamental du Mg I contient
plus de 700 valeurs. Ainsi, il s’avère nécessaire de sous–échantillonner judicieusement les sections effi-
caces d’un niveau afin de gagner du temps de calculs. Il est nécessaire de garder les résonances proches du
seuil d’ionisation qui peuvent affecter le plus les taux de photo–ionisation ; par contre, on peut moyenner
les structures plus lointaines du seuil qui contiennent de nombreuses valeurs mais qui contribuent moins
à l’ionisation du niveau.
Je sélectionne donc tous les points entre le seuil et une valeur arbitraire, puis j’applique une
fenêtre glissante au–delà de cette valeur. Cette fenêtre glissante s’applique sur les valeurs de sec-
tions efficaces pondérées par l’inverse de l’écart entre les valeurs présentent dans la fenêtre. Enfin, on
sous–échantillonne les valeurs ainsi moyennées. La taille de la fenêtre et le sous–échantillonnage sont
réglables. Les courbes en rouges sur les figures 3.5 et 3.6 représentent le résultat de ces opérations. Les
écarts aux valeurs théoriques sont également données sous chaque figure. Pour la photo–ionisation des
niveaux du Mg I (figure 3.5, à gauche), j’ai gardé les 30 premières valeurs en partant du seuil, puis j’ai
moyenné les valeurs suivantes avec une fenêtre glissante de 5 valeurs, et enfin j’ai sous–échantillonné en
sélectionnant une valeur sur 7. J’obtiens ainsi un profil de photo–ionisation sur une centaine de valeurs
pour chaque niveau d’énergie.
Comme les modèles atomiques utilisées ab initio par la TOPBASE ne contiennent pas la structure fine
des niveaux, j’ai supposé que les sections efficaces de photo–ionisation étaient les mêmes pour chaque
niveau fin d’un terme spectral. Afin de rester consistent avec les valeurs d’énergie des niveaux fournis
par NIST, j’ai choisi de décaler les profils de sections efficaces de photo–ionisation pour avoir la même
énergie au seuil que celle déduite des observations. Ce décalage en énergie peut atteindre des valeurs
proches de 10 5 eV.
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3.3 Les transitions collisionnelles
3.3.1 Les taux de collisions liées – liées et liées – libres
Les taux de collisions traduisent l’interaction inélastique des particules de l’atmosphère stellaire
avec les particules de l’espèce chimique que l’on modélise. Plus les taux de collisions sont importants,
plus ils vont thermaliser le milieu qui va se rapprocher d’une description à l’ETL régie par les lois de
Saha et Boltzmann. Ces taux ont été introduits dans la section 2.1.2. Nous allons déterminer dans ce qui
suit les expressions générales des transitions collisionnelles.
Au cours d’une collision, la particule incidente perturbe la particule cible. Cette perturbation modi-
fie le champ électrique de la cible et donc le mouvement de la particule après collision. En toute rigueur,
il faudrait résoudre l’équation de Schrödinger mais les fonctions d’onde sont d’autant plus difficiles à
calculer que la particule cible est un atome complexe. Le potentiel d’interaction entre le projectile et la
cible varie suivant l’énergie de la cible, sa nature et l’interaction. En dernière analyse, ce sont les sections
efficaces de collisions entre cibles et projectiles qu’il faut pouvoir déterminer, soit par des formules semi–
classiques (Seaton, 1962a, par exemple) ou semi–empiriques (van Regemorter, 1962, par exemple), soit
par la théorie quantique des collisions atomiques (Sobelman et al., 1981, par exemple).
Expression des taux de collisions
Le bilan de l’équilibre statistique nécessite de connaître les taux de collisions inélastiques entre
les niveaux et avec le continuum de l’atome considéré. Ces taux de collisions modifient les populations
des états d’excitation et d’ionisation. On définit le taux de collisions comme le nombre de transitions par
unité de temps provoquées par des particules p (leur nature vont avoir une incidence sur la transition).
Soit i et j, deux états d’excitation de l’atome considéré, le taux d’excitation collisionnelle de i vers j
s’écrit :





où np représente le nombre de particules incidentes par unité de volume, spi j représente la section efficace
d’interaction entre le perturbateur p et l’atome dans l’état i, et vp la vitesse relative de collision. La




si j(vp) vp f (vp;T )dvp (3.34)
où f (vp;T ) est la fonction de distribution des vitesses relatives de collisions exprimée en unité de vitesse
inverse et v0 représente la vitesse relative d’impact minimale pour provoquer la transition. Si on préfère




















0 correspondant à l’énergie
minimale nécessaire pour que la transition ait lieu. Elle augmente avec l’énergie de la particule incidente
pour atteindre un maximum, et décroît ensuite. La position du maximum et la dépendance à l’énergie
E pi du perturbateur sont fonctions de la nature de la cible. On fait l’hypothèse, même dans le cadre de la
formation des raies HETL, que la fonction de distribution des vitesses des particules incidentes est régie
par une distribution maxwellienne isotrope (Bhatnagar et al., 1955; Unsöld, 1963) :
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D’autre part, la section efficace d’interaction peut être exprimée en fonction du rayon Bohr a0, si j =
Qi jpa20, où Qi j est la section efficace d’interaction adimensionnée. L’intégrale peut être exprimée en
fonction de l’énergie de la particule perturbatrice après collision (E 0p = Ep E0) et la variable d’intégra-








Ainsi x= x0+ x0 et le taux de collisions s’écrit alors :












Qi j(x0+ x0)(x0+ x0)e x
0
dx0 (3.38)
où l’on a introduit l’énergie de Rydberg E¥H = R¥hc [J]. Les grandeurs physiques ont été extraites de
l’intégrale qui ne dépend plus que de la section efficace d’interaction adimensionnée Qi j. Les valeurs
constantes sont données en terme de vitesse ou de débit volumique :











= 2;17210 14 m3 s 1:
(3.39)










= 5;06810 16 m3 s 1:
(3.40)
Les taux de collisions du niveau j vers le niveau i sont, en vertu de la relation (A.7), donnés par une
égalité similaire ou le facteur de Boltzmann a disparu :












Qi j(x0+ x0)(x0+ x0)e x
0
dx0: (3.41)
Les taux de collisions liées–libres se déterminent de façon analogue en considérant l’état initial ou
final comme un état libre. On parlera de taux de collisions ionisants ou de sections efficaces de collisions
ionisantes.
Force de collision
Par analogie avec la force d’oscillateur définie pour caractériser les taux de transitions radiatives
à la section 3.2.2, la force de collision, Wi j, est une grandeur sans dimension symétrique vis-à-vis de la
transition. Elle dépend de l’énergie de la particule incidente et du poids statistique du niveau d’excitation
de départ de la cible :
Wi j(x) = gi
E0
E¥H
Qi j(x) = gi
kT
E¥H
x Qi j(x) (3.42)
où x= Ei=kT est l’énergie adimensionnée du projectile avant collision. L’équation (3.38) se ramène alors
à :
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= 8;62910 12 m3 s 1 K1=2; (3.44)








= 2;01410 13 m3 s 1 K1=2: (3.45)
Force de collision effective
Seaton (953b) introduit la notion de force effective ¡i j(T ), résultant de la moyenne de la force de
collision Wi j pondérée par la distribution maxwellienne des vitesses des projectiles. Cette grandeur, sans
dimension, est une fonction lentement variable de la température :






Ainsi, en utilisant (3.44), on obtient une formulation condensée des taux de collisions en fonction de T
et de ¡i j(T ), pour les électrons :













et pour les atomes d’hydrogène :













Il faut donc estimer Qpi j ou W
p
i j afin de pouvoir calculer ¡
p
i j et en déduire les taux de transitions
collisionnelles, en fonction de la nature du projectile.
Les types de collisions dans les atmosphères stellaires
Les atmosphères stellaires sont des milieux constitués d’atomes, d’ions et d’électrons libres. Les
collisions peuvent donc avoir lieu entre deux particules neutres, deux particules chargées, une particule
neutre et une particule chargée. En fonction du degré d’ionisation des éléments présents dans l’atmo-
sphère, et donc de la température et de la pression des électrons dans les couches de l’atmosphère, les
collisions de l’élément considéré peuvent avoir lieu avec des particules neutres ou chargées. Grossière-
ment, plus une étoile est chaude et plus d’éléments seront ionisés, augmentant la fréquence des collisions
avec les particules chargées. Parmi ces particules chargées, la fréquence des collisions avec les électrons









où A est la masse atomique de l’ion considéré (on fait l’hypothèse que A est très inférieure à la masse
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Ce résultat justifie que l’on ne prenne en compte que les électrons libres dans les collisions avec les
particules chargées. Au contraire, plus une étoile est froide, moins d’électrons libres circulent et plus les
fréquences de collisions avec l’hydrogène neutre deviennent importantes (nH  ne de plusieurs ordres
de grandeurs). Cependant, dans la littérature, les collisions avec l’hydrogène sont parfois négligées, pour
au moins deux raisons. La première est liée à la rareté des calculs théoriques, la seconde aux sections
efficaces avec l’hydrogène neutre qui sont supposées suffisamment faibles face à celles avec les électrons.
Dans ce qui suit, nous nous intéresserons aux collisions avec les électrons libres, de densité ne,
puis aux collisions avec les atomes neutres d’hydrogène, de densité nH, ces dernières ayant connues des
développements théoriques très récents.
3.3.2 Les collisions inélastiques avec les électrons
Les collisions entre les électrons et les atomes sont des processus à l’origine de la création d’ions
et de radicaux qui jouent un rôle important dans les applications industrielles (gravure, dépôt, émission
lumineuse, etc.). Ces applications ont nécessité des développements théoriques et expérimentaux. Cepen-
dant, suivant la gamme d’énergies des électrons incidents, des effets différents doivent être considérés
comme les effets d’échanges, de polarisation ou de couplage spin–orbite. Il est donc difficile d’avoir
une théorie valable sur une grande gamme d’énergies car les processus en jeux sont différents. Dans le
cas général, le potentiel d’interaction n’ayant pas de forme analytique, des approximations sont faites
pour les exprimer. De même, certaines méthodes de mesures sont plus appropriées aux grandes éner-
gies (> 10 eV) alors que d’autres vont permettre de descendre près du seuil d’excitation ou d’ionisation.
Une présentation détaillée de l’intérêt et des difficultés à déterminer les sections efficaces de collisions
électroniques tant sur le plan théorique que sur celui de la mesure est donnée par Bordage (2005).
Pour avoir une idée de la progression réalisée depuis les années 1960 dans la physique des colli-
sions électroniques appliquée à l’astrophysique, on pourra se référer à Seaton (953a, 1962b, 1965), qui
a fortement contribué à son développement tant quantique que semi–classique (par un traitement des
transitions collisionnelles électroniques comme des processus radiatifs), puis à Henry (1993) qui détaille
la théorie quantique et les méthodes numériques associées au développement de l’approximation des
multi–configurations de Hartree–Fock. Ci-dessous, je présente les modèles semi–classiques de Seaton
(1962a,b), semi–empiriques de van Regemorter (1962) qui sont encore largement utilisés aujourd’hui,
ainsi que les résultats théoriques issus de la matrice R (Close Coupling Method).
Modèle semi–classique : la méthode du paramètre d’impact modifiée
La méthode semi–classique du paramètre d’impact modifié (Impact Parameter Method, Seaton
1962a) s’applique aux transitions optiques permises. Elle résulte d’une amélioration de l’approximation
de Born 10 aux faibles énergies, c’est-à-dire en couplage fort, tout en respectant l’équilibre détaillé, qui
se traduit en terme de sections efficaces par l’identité : giEiQi j = g jE jQ ji. Ainsi sa méthode consiste à
distinguer deux cas : le couplage faible, correspondant à de grands paramètres d’impact et le couplage
fort correspondant à de petits paramètres d’impact. Pour le couplage faible, Seaton introduit un rayon de




Pi j(Ri)2pRi dRi; (3.51)
où Ri est la variable correspondant au paramètre d’impact. Pour le couplage fort, il définit un autre
rayon de coupure R1 tel que la probabilité de transition collisionnelle dans le couplage faible donne
10. Approximation dipolaire qui consiste à considérer l’atome comme un dipôle plongé dans le champ électrique de
l’électron.
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Pi j(Ri)2pRi dRi: (3.52)
La probabilité de transition collisionnelle Pi j est calculée dans l’approximation semi–classique et R0 est
indépendant de l’énergie de l’électron incident et correspond au rayon moyen de l’atome excité dans
l’approximation hydrogénoïde. La section efficace choisie sera la plus petite des deux évaluations pour
une énergie donnée de l’électron avant ou après collision. On peut en déduire ainsi la force de collision
effective :














Le détail des calculs de Q0i j (trivial) et Q
1
i j (nécessitant la résolution d’une équation implicite) est donné
dans l’annexe D. Il consiste à considérer l’excitation collisionnelle comme un processus radiatif. Ce
qui aboutit à exprimer les sections efficaces de collisions électroniques proportionnellement à la force
d’oscillateur de la transition radiative correspondante.
Les collisions électroniques ionisantes ont été traitées dans Seaton (1962b) de façon similaire,
c’est-à-dire en rendant proportionnel la section efficace d’ionisation électronique Qic à la section efficace















où aSF est la constante de structure fine et gebf est le facteur de Gaunt lié–libre pour les collisions électro-


















Le taux d’électro–ionisation du niveau i s’écrit donc :
















où hgebfi représente la valeur moyenne du facteur de Gaunt pondéré, correspondant à l’intégrale dans











= 1;5521011 m s 1K1=2 (3.57)
de telle sorte que 1;5521011=pT soit homogène à une vitesse. Le facteur de Gaunt « effectif » hgebfi
peut-être obtenu en utilisant les mesures de sections efficaces pour les atomes neutres et en utilisant des
calculs théoriques dans l’approximation de Coulomb–Born pour les ions hydrogénoïdes. Ainsi, Seaton
(1962b) suggère d’utiliser hgebfi  0;1 ; 0,2 et 0,3 pour les atomes neutres, une fois ionisé et deux fois
ionisé ou plus, respectivement.
Modèle semi–empirique : ajustement d’un facteur de Gaunt liée–liée sur des mesures
L’approche semi–empirique a initialement été développé par van Regemorter (1962) et a égale-
ment connu des améliorations récemment (Fisher et al., 1996).
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FIGURE 3.7 – Facteur de Gaunt G(x0=x0) = gebb(x
0=x0) utilisée dans la formulation empirique de Van Regemorter.
Figure de gauche : représentation donnée dans van Regemorter (1962) sur laquelle est superposée l’approximation
de Zinker donnée dans Jefferies (1968). Figure de droite : Facteur de Gaunt « effectif » P(x0).
La formule semi–empirique de van Regemorter (1962) est ajustée sur les observations de sections
efficaces de collisions de transitions résonantes de l’hydrogène, de l’hélium et du sodium. Il exprime la
section efficace de collision dans l’approximation de Bethe 11 :











ou en faisant intervenir la force de collision :










0), le facteur de Gaunt liée–liée qui rend compte de la nature quantique de l’interaction, de sa
dépendance à la transition, et de la charge de la particule cible. À cette époque, il n’était pas possible
de calculer numériquement ce facteur. Ainsi, van Regemorter (1962) a estimé ce facteur à partir des
meilleures données expérimentales de l’époque pour des énergies proches du seuil et à partir de la forme
théorique limite aux grandes énergies (approximation de Born). Pour cela il a normalisé l’énergie de
l’électron après collision x0 = E 0e=kT à la valeur de l’énergie de la transition x0 = E0=kT . Le facteur de
Gaunt semi–empirique est représenté sur la figure 3.7, à gauche, en fonction de x0=x0. Pour les énergies
proches du seuil (x0=x0 < 0;04), la forme de l’ajustement du facteur de Gaunt, pour les atomes neutres,
est donnée par :
gebb(x
0)' 0;074(x0=x0)1=2(1+ x0=x0) (3.60)
alors qu’il est constant et approximativement égal à 0,2 pour les ions positifs, à cause du potentiel
coulombien crée par la cible chargée positivement. Pour les grandes énergies, la distorsion engendrée
par le champ de la cible chargée devient négligeable et le facteur de Gaunt tend à être le même que pour







11. Pour le détail et des comparaisons des approximations de Coulomb, Coulomb–Born et Bethe appliquées aux raies du
Mg II et du Ca II, on peut voir van Regemorter (1960).
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TABLE 3.9 – Valeurs tabulées du facteur de Gaunt effectif ajusté sur les données expérimentales des années soix-
ante. Adapté de van Regemorter (1962).
x0 = E0=kT P(x0)















> 10 0;066 x 1=20 0,200
Il n’a pas donné l’expression analytique de son ajustement entre ces deux extrêmes. J’ai ajouté la
représentation d’une expression analytique simplifiée pour les atomes neutres donnée par Zirker dans







. Cette loi de puissance est en bon accord avec l’expres-
sion de van Regemorter (1962) près du seuil d’excitation. Pour les ions positifs, il préconise d’adopter
la valeur de 0,2 ; valeur en bon accord avec les résultats expérimentaux des raies de résonances des ions
positifs. On peut ainsi en déduire la force de collision effective :







gi fi j P(x0) (3.62)
et le taux de collisions électroniques :














fi j e E0=kT P(x0) (3.63)
où P(x0), notation introduite par van Regemorter (1962), représente simplement l’intégrale sur les éner-















pa20 = 3;15110 13 m3s 1: (3.65)
La quantité P(x0) représente un facteur de Gaunt effectif, au même titre que la force de collision
effective ; au sens où elle représente une moyenne pondérée du facteur de Gaunt sur toutes les énergies
possibles de l’électron après collision. Les valeurs du facteur de Gaunt liée–liée effectif sont données
dans la table 3.9 et illustrées sur le graphique droit de la figure 3.7.
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FIGURE 3.8 – Ajustement du facteur de Gaunt pour des transitions électroniques permises. Figure de gauche :
pour Dn= 0. Figure de droite : pour Dn> 0. Extrait de (Fisher et al., 1996).
Au vu du succès de cette approche largement utilisée dans la communauté, une étude plus fine 12
basée sur les sections efficaces expérimentales 13 des années quatre-vingt dix a été menée par Fisher
et al. (1996). Ils ont établis de nouvelles expressions pour le facteur de Gaunt pour les raies permises des
atomes neutres dans le couplage LS.
Ils ont distingué le cas des transitions sans changement du nombre quantique principal (Dn= 0) et




0;33 0;3 x0x0 +0;08 x0x02

lnx0 si Dn= 0
0;276 0;18 x0x0

lnx0 si Dn> 0:
(3.66)
Les ajustements de ces facteurs de Gaunt pour les collisions électroniques sont présentés sur la figure 3.8.
On constate que le facteur de Gaunt est plus grand pour les transitions avec Dn = 0 que pour les autres
(Dn> 0). Mais dans les deux cas, l’accord des facteurs de Gaunt avec ceux issus des mesures expérimen-
tales est meilleur que 30 % pour plus de 80 % de celles-ci. Ils concluent que les incertitudes expérimen-
tales sont du même ordre de grandeur que l’erreur commise par l’utilisation de la formule d’ajustement.
Ils soulignent cependant que ces résultats ont été obtenus pour des transitions entre orbitales s et p
uniquement, et que l’extrapolation aux transitions avec d’autres type d’orbitales nécessiterait de montrer
l’indépendance du facteur de Gaunt au nombre quantique secondaire.
Pour finir, citons les travaux de Drawin (969a,b) qui a déterminé les taux de collisions pour un
plasma optiquement épais et stationnaire, composé d’hydrogène, d’ions hydrogénoïdes et d’électrons. Il
fournit des formules pour le calcul des sections efficaces de collisions avec les électrons et les atomes
neutres d’hydrogène (voir la section 3.3.3). Cependant, la méthode de l’IPM modifiée de Seaton (1962a)
est plus raffinée puisque ce dernier distingue le couplage fort du couplage faible. Les résultats de Drawin
(969b) pour les collisions électroniques ont très peu été utilisés dans la littérature, malgré un modèle
élégant qui permettait de rendre compte simultanément des collisions avec les électrons et l’hydrogène.
Aspects quantiques
Le développement de la théorie quantique du traitement des collisions électroniques a commencé
avec l’approximation de Born du couplage faible entre l’électron incident et l’atome considéré. Les
12. mais bien moins connue puisque la référence à l’article de Fisher et al. (1996) n’est citée que 8 fois contre plus de
300 citations pour celle de van Regemorter (1962), depuis 1996 (source : ADS abstract service).
13. H, He, Li, O, N, Na, Mg, K, Rb, Cs et Ba.
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TABLE 3.10 – Références (non exhaustive) des collisions électroniques pour le magnésium neutre et une fois
ionisé. Le nombre de transitions considérées par chaque auteur est précisé (I : ionisation de l’état fondamental).
Approches théoriques (T) : B : approximation de Born, CB : approximation de Coulomb–Born, BO : approxi-
mation de Born–Oppenheimer, CCM : méthode de couplage fort (Close Coupling Method), DWA : approximation
des ondes partielles (Distorded Waves Approximation), R : matrice R. Approches expérimentales (E) : BM :
méthode des faisceaux (Beam Method), CBM : méthode des faisceaux croisés (Cross Beam Method), MBM :
méthode des faisceaux combinés (Merged Beam Method).
Elément Nombres de Domaine Type Méthode Références
transitions d’énergie [eV]
Mg I 3 2,72 - 8,16 T CCM van Blerkom (1970)
Mg I I 22,4 - 1000 E CBM Okuno et al. (1970)
Mg I 1 1,16 - 24 T B Simsic & Williamson (1972)
Mg I 2 7,48 - 19,67 T BO Kulander & Dahler (1972)
Mg I 1 10,72 - 17,78 T BO Stingl (1972)
Mg I 1 10 - 2000 T B Robb (1974)
Mg I 1 3,4 - 8,16 T CCM Fabrikant (1974)
Mg I 1 4,6 - 1402 E CBM Leep & Gallagher (1976)
Mg I I 30 - 280 E CBM Karstensen & Schneider (1978)
Mg I 5 10 - 40 E CBM Williams & Trajmar (1978)
Mg I 1 15 - 50 T Glauber Williamson et al. (1982)
Mg I I 7 - 200 E CBM Freund et al. (1990)
Mg I 4 10 - 100 T DWA Clark et al. (1991)
Mg I 5 3 - 100 T R-matrix Zatsarinny et al. (2009)
Mg II 66 0 - 8,5 T CB Blaha (1972)
Mg II 1 2,2 - 100 E BM Kelman et al. (975b)
Mg II 2 2,71 - 99,5 E CBM Zapesochnyiˇ et al. (1975)
Mg II 1 4,5 - 54,4 T UBWPO Kennedy et al. (1978)
Mg II I 15,2 - 364 E CBM Crandall et al. (1982)
Mg II 6 0,43 - 1,72 T CCM Mendoza (1981)
Mg II 1 4 - 15,6 E CBM Zapesochnyiˇ et al. (1984)
Mg II 2 3,63 - 100 E CBM Zapesochnyiˇ et al. (1991)
Mg II 1 3,96 - 40 E MBM Smith et al. (1993)
Mg II 36 0,1 - 2,6 T R-Matrix Sigut & Pradhan (1995)
sections efficaces évaluées dans cette approximation sont correctes à grandes énergies incidentes, mais
surestimées pour les faibles énergies, puisque les interactions possibles entre projectile et cible sont
négligées. L’approximation de Born conduit à la forme asymptotique des sections efficaces de collisions
à grande énergie, bien vérifiée expérimentalement.
La théorie quantique des ondes partielles permet d’obtenir des résultats plus précis. Elle fait inter-
venir des matrices de diffusion S (comme Scattering amplitude en anglais) et de réaction R (Seaton,
1962b). Le développement de cette méthode s’est fait de pair avec le développement des super–
calculateurs qui ont permis d’inclure de plus en plus d’effets liés aux interactions électron–particules
qui influencent la précision des sections efficaces de collisions aux énergies proches du seuil (Henry,
1993). Pour les éléments qui nous concernent, on peut citer les travaux de Clark et al. (1991) pour le
Mg I, Sigut & Pradhan (1995) pour le Mg II, Samson & Berrington (2001) pour le Ca I et Burgess et al.
(1995) pour le Ca II.
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TABLE 3.11 – Références (non exhaustive) des collisions électroniques pour le calcium neutre et une fois ionisé. Le
nombre de transitions considérées par chaque auteur est précisé (I : ionisation de l’état fondamental). Approches
théoriques (T) : B : approximation de Born, CB : approximation de Coulomb–Born, BO : approximation de
Born–Oppenheimer, CCM : méthode de couplage fort (Close Coupling Method), DWA : approximation des ondes
partielles (Distorded Waves Approximation), R : matrice R. Approches expérimentales (E) : BM : méthode des
faisceaux (Beam Method), CBM : méthode des faisceaux croisés (Cross Beam Method), MBM : méthode des
faisceaux combinés (Merged Beam Method).
Elément Nombres de Domaine Type Méthode Références
transitions d’énergie [eV]
Ca I 1 0,09 – 8,6 ET Crandall et al. (1974)
Ca I 5 6,1 – 7,5 E BM Newsom & Shore (1968)
Ca I 1 10 – 50 T Glauber Williamson et al. (1982)
Ca I 10 0 –  3 T R-matrix Samson & Berrington (2001)
Ca I I 6 – 100 E CBM Cvejanovic & Murray (2003)
Ca I 2 2 – 40 T R-Matrix Zatsarinny et al. (2007)
Ca I I 6 – 16 E CBM Kontros et al. (2011)
Ca II 7 3,4 – 9,5 T R-matrix Saraph (1970)
Ca II 2 3,15 – 335 E CBM Taylor & Dunn (1973)
Ca II 1 0,09 – 8,6 ET Crandall et al. (1974)
Ca II 3 2,09 – 100 E CBM Kelman & Imre (975a)
Ca II 1 1,82 – 96,4 E CBM Zapesochnyiˇ et al. (1975)
Ca II 1 3,3 – 108,8 T UBWPO Kennedy et al. (1978)
Ca II 2 2,66 – 100 E BM Zapesochnyiˇ et al. (1991)
Ca II 1 3,2 – 8 T CCM Zatsarinny et al. (1991)
Ca II 21 0 –  8 T DWA Burgess et al. (1995)
Ca II 820 0,3 –  3;3 T R-Matrix Meléndez et al. (2007)
Aspects expérimentaux
Différentes méthodes de mesures expérimentales existent (Bordage, 2005). Les plus répandues
sont les méthodes de faisceaux et de faisceaux croisés. La méthode des faisceaux consiste à injecter,
dans un gaz mono–atomique de très faible densité, un faisceau d’électrons mono–énergétiques. On ob-
serve, pour un type de collision, la variation de la densité de particules en fonction de l’énergie de
l’électron. Ce type de mesures est difficile à réaliser pour des énergies incidentes inférieures à 1 ou 2 eV.
La méthode des faisceaux croisés consiste à croiser un faisceau d’électrons avec un faisceau d’atomes
mono–cinétiques. Cette méthode permet d’avoir accès aux sections efficaces angulaires. La difficulté
réside dans la détermination de la densité du faisceau d’atomes.
De façon générale, il n’est possible de mesurer les sections efficaces liées–liées que dans l’état
fondamental (et dans les états métastables également). Pour les sections efficaces liées–liées, les régions
de faibles énergies sont peu explorées à cause de la difficulté à produire et détecter expérimentalement
des particules dans ces régions. Globalement, les données sont peu nombreuses, disparates en énergie et
l’accord entre les diverses mesures, quelque soient les techniques employées, n’est pas toujours très bon.
Pour plus de détails, voir les références citées dans Bordage (2005).
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FIGURE 3.9 – En haut : comparaison des sections efficaces de collisions électroniques liées–liées pour le triplet
du Ca II ; à gauche, pour le multiplet global ; à droite pour les composantes. En bas : à gauche, comparaison des
forces de collisions électroniques W ; à droite, comparaison des forces de collisions effectives ¡(T ).
Bases de données
Les collisions atomiques ou moléculaires avec les électrons représentent un champ de recherche
important car les applications industrielles sont nombreuses. De plus, les données théoriques et expéri-
mentales, bien que souvent disparates et en mauvais accord, sont très nombreuses et incomplètes (un
ensemble de références est présenté pour le magnésium et le calcium dans les tables 3.11 et 3.12).
C’est pourquoi, certains centres de recherches fournissent des compilations des données atomiques et
moléculaires, accessibles en ligne. Ces bases de données ne sont pas toujours maintenues ni exhaus-
tives puisqu’elles servent les thématiques de ces centres mais permettent plus facilement de trouver les
sections efficaces que l’on cherche quand elles existent (NIST 14, NIFS 15, ADAS 16, CHIANTI 17, etc.).
14. accessible à l’URL http://www.nist.gov/pml/data/ionization/index.cfm
15. accessible à l’URL http://dbshino.nifs.ac.jp/
16. accessible à l’URL http://open.adas.ac.uk
17. accessible à l’URL http://www.chiantidatabase.org/chianti_direct_data.html
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FIGURE 3.10 – En haut : comparaison des sections efficaces de collisions électroniques liées–liées pour le triplet
optique du Mg I ; à gauche, pour le multiplet global ; à droite pour les composantes. Les calculs quantiques ne
donnent pas le détail des composantes. En bas : à gauche, comparaison des forces de collisions électroniques We ;
à droite, comparaison et des forces de collisions effectives ¡e(T ).
Comparaisons et discussions
J’ai testé les différentes méthodes et comparé aux données quantiques quand elles étaient
disponibles pour le triplet infrarouge du calcium ionisé et le triplet optique du magnésium neutre, fi-
gure 3.9. L’IPM modifiée de Seaton (1962a) et la formule semi–empirique de van Regemorter (1962)
ont été testées sur des multiplets pour comparer le comportement de chaque composante avec le compor-
tement du multiplet. On constate que les forces de collisions des composantes s’ajoutent pour donner
la force de collision du multiplet, ce à quoi on pouvait s’attendre, étant donnée la définition de cette
grandeur, définie par analogie avec la force d’oscillateur.
Pour le triplet du Mg I, les sections efficaces de chaque composante sont presque identiques à la
section efficace du multiplet. Entre la méthode de Seaton et de Van Regemorter nous remarquons un
écart d’un facteur 3 sur la figure 3.10 pour la force de collision effective.
Pour le triplet du Ca II, les calculs quantiques de Burgess et al. (1995) diffèrent près du seuil d’exci-
tation mais tendent bien vers une même valeur aux grandes énergies. L’écart sur la force de collision des
composantes est d’un facteur deux entre Van Regemorter et Seaton ; l’écart est également d’un facteur 2
entre la force de collision du multiplet calculée par l’IPM modifié de Seaton (1962a) et par la méthode
de Burgess et al. (1995).
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Lorsque des calculs quantiques existent, il est indispensable de les prendre en compte en prenant
soin de décomposer les forces de collisions sur les composantes. Ces calculs ne concernent souvent que
les transitions mettant en jeu les niveaux proches de l’état fondamental mais ont l’avantage d’être aussi
précise pour les transitions permises qu’interdites. En l’absence de ces calculs, c’est l’IPM modifié de
Seaton (1962a,b), qu’il convient d’utiliser car elle donne des résultats plus proches des résultats quan-
tiques que la formule semi–empirique de van Regemorter (1962), pour les transitions permises (voir la
figure 3.9). Le cas des transitions interdites est traité à la section 3.3.4.
Les transitions collisionnelles électroniques pour le magnésium
Les diagrammes de Grotrian pour les transitions collisionnelles du Mg I et du Mg II sont représen-
tés sur la figure 3.11. Avec un modèle du Mg I qui inclut 149 niveaux, 22052 transitions liées–liées et
149 transitions liées–libres doivent être traitées. Avec un modèle du Mg II qui inclut 76 niveaux, 5700
transitions liées–liées et 76 transitions liées–libres doivent être traitées.
Pour le Mg I, les travaux de Clark et al. (1991) et Zatsarinny et al. (2009) s’appuyant sur l’approxi-
mation des ondes partielles et de la matrice R, respectivement, sont en cours d’intégration. Ces auteurs
ont respectivement calculé les sections efficaces de collisions avec les électrons pour quatre transitions de
résonance (une permise, deux semi–permises et une interdite) et pour cinq transitions de résonance (deux
permises, une semi–permise et deux interdites). Pour les autres transitions, j’ai utilisé l’IPM modifié de
Seaton (1962a).
Pour le Mg II, j’ai implémenté les données concernant 36 transitions (17 permises et 19 interdites)
issues de calculs quantiques basés sur la matrice R de Sigut & Pradhan (1995).
Les transitions collisionnelles électroniques pour le calcium
Les diagrammes de Grotrian pour les transitions collisionnelles du Ca I et du Ca II sont représen-
tés sur la figure 3.12. Avec un modèle du Ca I qui inclut 173 niveaux, 29756 transitions liées–liées et
173 transitions liées–libres doivent être traitées. Avec un modèle du Ca II qui inclut 73 niveaux, 5256
transitions liées–liées et 73 transitions liées–libres doivent être traitées.
Pour le Ca I, j’ai implémenté les données concernant dix transitions de résonances du Ca I (deux
permises, deux semi–permises et six interdites) issues de calculs quantiques basés sur la matriceR (Sam-
son & Berrington, 2001) (voir la table 3.11). Ces auteurs fournissent les sections efficaces de collisions
mais aussi les forces de collisions effectives associées ¡ei j(T ) pour des températures comprises entre
1000 et 10000 K. Pour les autres transitions, on préférera utiliser l’IPM modifiée de Seaton (1962a).
Pour le Ca II, j’ai implémenté les données concernant 21 transitions (10 permises et 11 interdites)
issues des calculs quantiques basés sur l’approximation des ondes partielles de Burgess et al. (1995)
(DWA, voir la table 3.11). Ces auteurs ont donné les coefficients qui permettent d’ajuster les calculs
théoriques par des fonctions splines, ce qui a l’avantage d’exprimer les forces de collisions effectives en
fonction de la température sur plusieurs ordres de grandeur, mais l’inconvénient de lisser grandement les
variations à petites échelles de T . De plus, il a fallu que je décompose les forces de collisions effectives
sur les composantes des multiplets. Pour cela, je me suis basé sur les fractions de g fmult correspondants.
Meléndez et al. (2007) a calculé les sections efficaces de collisions avec les électrons pour 820 transitions
du Ca II avec la méthode de la matrice R. Ces résultats sont en cours d’intégration.
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FIGURE 3.11 – Diagramme de Grotrian des transitions collisionnelles liées–liées et liées–libres du Mg I et du
Mg II.
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FIGURE 3.12 – Diagramme de Grotrian des transitions collisionnelles liées–liées et liées–libres du Ca I et du Ca II.
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3.3.3 Les collisions inélastiques avec l’hydrogène neutre
Modèles classiques
Formule classique de Drawin Les sections efficaces de collisions liées–liées et liées–libres avec l’hy-
drogène neutre ont été estimées par Drawin (969b), et sont basées sur la formule classique de Thompson
d’ionisation par électrons. Il a développé un modèle pour des plasmas d’hydrogène qu’il qualifie lui–
même de non consistent du point vue mathématique mais qui a l’avantage d’être indépendant de l’état du
gaz et de sa géométrie (Drawin, 969a). Cette méthode a été mise en avant et utilisée pour la première fois
dans un traitement HETL du lithium dans le Soleil et des étoiles tardives (Steenbock & Holweger, 1984).
Par la suite, Lambert (1993) a apporté une correction à la formulation de Drawin pour prendre en compte
le changement de référentiel lorsqu’il passe d’un système {électron + atome} à {atome + atome}. Sur
la base de la formulation retravaillée de Lambert (1993), je donne, avec les notations proposées dans la
section 3.3.1, la section efficace de collisions adimensionnée avec les atomes d’hydrogène neutre :
















x00 = x=x0 mH=mA: (3.68)
Comme pour la méthode du paramètre d’impact de Seaton pour les collisions avec les électrons, Drawin
(969b) introduit arbitrairement la force d’oscillateur fi j dans l’expression de la section efficace pour
assurer sa dépendance à la transition i! j. Quant au rapport mA=mH, il a été introduit afin d’ajuster
l’expression des sections efficaces aux mesures de l’époque. L’identification de la relation (A10) de
Lambert (1993) avec la relation (3.48) permet d’en déduire une expression simple de la force de collision
effective :







Pour les collisions ionisantes avec l’hydrogène les mêmes relations sont utilisées avec fic = 1. Comme
pour les collisions élastiques avec l’hydrogène, il a été introduit un facteur de dimensionnement de cette
relation appliquée sur la force de collision effective. Ce facteur, noté SH , varie d’un élément à l’autre et
d’un auteur à l’autre. Par exemple, 0;5  SH  1 pour le Mg I (Shimanskaya et al., 2000) ; SH = 0;05
pour le Mg I, le Na I et SH = 0;002 pour l’Al I (Gehren et al., 2004). D’autres auteurs (par exemple,
Zhao et al. 1998) ont proposé une dépendance du facteur SH avec l’énergie d’excitation des niveaux
supérieurs des transitions tel que SH = 1000e nEn=2 avec En en eV 18, cependant cette approche n’est
pas conseillée car elle introduit des paramètres libres supplémentaires (Asplund, 2005). La formule de
Drawin a beaucoup été critiquée car elle donne souvent des taux de collisions avec l’hydrogène trop
importants : d’environ trois ordres de grandeur pour le sodium et le potassium neutre (Caccin et al.,
1993) et jusqu’à six ordres de grandeurs pour le lithium (Barklem et al., 2003). Ce paramètre ajustable
est le talon d’Achille des analyses HETL actuel. C’est pourquoi, le traitement quantique des collisions de
chaque élément chimique avec l’hydrogène est fondamental pour valider les corrections d’abondances
HETL.
Modèles quantiques
Modèle de l’électron libre de Kaulakys Plus récemment, un modèle basé sur l’analyse directe d’une
collision entre une particule (dans son état fondamental) et un atome de Rydberg a été développé
18. Notons que cette expression est purement empirique, ce qui explique le problème de la dimension de l’argument de
l’exponentielle. Elle est reproduite ici tel que donnée dans Zhao et al. (1998).
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(Kaulakys, 1985). Ce modèle, appelé modèle de l’électron libre, suppose que le potentiel d’interaction de
l’électron de l’atome de Rydberg avec la particule neutre est décrit par celui d’un électron libre plus d’un
ion perturbés par la particule neutre. Les effets de couplage entre le potentiel {atome neutre + électron
de de Rydberg} et {atome neutre + ion de Rydberg} se manifestent dans l’élargissement de la transition
(collision élastique) et le décalage de la longueur d’onde, ce qui n’est pas le processus à modéliser.
Ainsi, des expressions analytiques des sections efficaces de collisions inélastiques avec des atomes
neutres (en l’occurrence de l’hydrogène) ont pu être développées pour les transitions ni! n j et nili! n j
(Kaulakys, 1986), puis étendues aux transitions nili ! nil j et nili ! n jl j (Kaulakys, 991a). Ce modèle
théorique a même été généralisé aux collisions d’atomes de Rydberg avec des molécules (Kaulakys,
991b).
À partir des résultats valables, a priori, pour tout perturbateur neutre (Kaulakys, 991a), on montre
que les sections efficaces de collisions inélastiques avec des atomes d’hydrogène neutre dans leur état











où LH est une longueur de diffusion qui dépend du perturbateur et de l’état de l’électron de l’atome
de Rydberg, v est la vitesse relative de collision, tous exprimés en unités atomiques. Inili représente
une intégrale de recouvrement de fonctions d’onde associées aux particules en présence. P. Barklem a
réalisé des routines IDL permettant de calculer ces intégrales en utilisant des fonctions d’ondes non–
hydrogénoïdes de Hoang Binh & Van Regemorter (1997) et leurs sections efficaces (communication
privée). La longueur de diffusion LH peut être estimée sur la moyenne des systèmes de multiplicité
engendrée par l’association {H+e } durant la collision : on montre que la longueur de diffusion effective,
en unités de rayon de Bohr a0 est LH = 3;353 (Bhatia 2007, Schwartz 1961 et communication privée avec
P. Barklem).
Certains travaux utilisant ce modèle n’ont pas sérieusement estimé la longueur de diffusion, ce
qui peut générer de grandes erreurs puisque la section efficace dépend du carré de cette longueur. Par
exemple, Mashonkina (996b) utilise une valeur de LH = 1 par défaut pour estimer les collisions pour
le Na I et le Ba II tandis que Severino et al. (1993) s’appuie sur un ouvrage de mécanique quantique de
Schiff (1968) mais sans donner la valeur de LH utilisée pour le doublet jaune du Na I.
Utilisation des potentiels d’interaction {atome H + élément} Ce n’est que durant la dernière dé-
cennie que les sections efficaces de collisions inélastiques avec l’hydrogène neutre ont été calculées en
utilisant les potentiels d’interaction exacts entre l’hydrogène neutre dans son état fondamental et l’élé-
ment considéré dans les états excités les plus importants. Ainsi, les sections efficaces et taux de collisions
avec l’hydrogène sont disponibles aujourd’hui entre 9 états d’excitations et l’état d’ionisation (36 transi-
tions liées–liées et 9 liées–libres) pour le Li I (Barklem et al., 2003) et le Na I (Barklem et al., 2010) pour
des énergies allant de 0,17 (respectivement 0,04) à 0,69 eV ; correspondant à des températures allant de
2000 (respectivement 500) à 8000 K.
Très récemment, les potentiels d’interaction des 6 premiers états d’excitation du Mg I avec l’hy-
drogène neutre ont été calculés en détails, prenant en compte la formation temporaire de la molécule
de MgH lors de la collision (Guitou et al., 2010). Avec ces potentiels détaillés, P. Barklem a calculé les
taux de collisions associés pour différentes vitesses relatives de collisions correspondant à différentes
températures (Barklem et al., 2012). En utilisant la relation (3.48), on en déduit les forces de collisions
effectives. Certaines d’entre elles sont représentées, pour la première fois, sur la figure 3.13. On con-
state que la force de collision effective ionisante augmente avec la température et avec la diminution de
l’énergie nécessaire pour ioniser, ce qui se conçoit bien. On remarque également que la force de colli-
sion effective pour une transition radiativement semi–permise (Mg I 4571 Å) peut être de 3 à 4 ordres de
grandeurs plus faible que pour une transition radiativement permise.
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FIGURE 3.13 – Force de collisions effectives entre le Mg I et l’hydrogène neutre ; figure de gauche : pour certaines
transitions liées–liées ; figure de droite : pour les transitions liées–libres des 7 premiers niveaux d’excitation du
Mg I. D’après Merle et al. (en préparation).
Grâce à ces nouveaux calculs, il va devenir possible d’évaluer l’impact des collisions inélastiques
avec l’hydrogène sur les écarts à l’ETL du magnésium neutre, en fonction du type spectral considéré. La
comparaison avec la formule semi–empirique de Drawin (969b) nous permettra de déterminer si ces dif-
férences atteignent plusieurs ordres de grandeurs, comme c’est le cas pour le lithium et le sodium neutre
(Lind et al., 2009, 2011) et s’ils modifient l’équilibre statistique du magnésium de façon conséquente.
3.3.4 Traitement des transitions particulières
On ne s’intéressera qu’aux transitions particulières pour les collisions électroniques.
Transitions radiativement interdites
Excepté pour les calculs quantiques, les sections efficaces de collisions sont très mal estimées par
les formules semi–empiriques qui s’appuient sur les forces d’oscillateurs extrêmement faibles pour les
raies semi–permises et interdites. Par exemple, les transitions de résonance du Mg I à 4571 Å [semi–
permise], à 4562 et 4575 Å [interdites] ont des forces d’oscillateurs de l’ordre de 10 6 pour la semi–
permise et de 10 12 pour les interdites. Ainsi, les sections peuvent être sous-estimées de plusieurs ordres
de grandeurs et cela peut entraîner des taux de collisions trop faibles face aux taux de radiations. La
fonction source de raie peut alors notablement s’écarter de la fonction de Planck bien que la raie soit
contrôlée par les collisions. Dans ce cas, on peut décider de fixer un seuil pour les transitions semi–
permises et interdites pour lesquelles on puisse trouver des forces d’oscillateurs associées dans les bases
de données. Si la force d’oscillateur est inférieure à 10 2 ou 10 3, alors je l’ai considérée comme interdite
et j’ai appliqué le traitement décrit dans le paragraphe suivant. Pour les modèles de Mg I et de Ca I, on
constate que le nombre de transitions semi–permises et interdites avec une force d’oscillateur connue
(essentiellement de VALD) représente près de 30 % du nombre total de transitions radiatives, comme
montré sur la figure 3.14.
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FIGURE 3.14 – Transitions permises (points rouges) et semi–permises (points verts). La force d’oscillateur rap-
portée à l’énergie de la transition normalisée ( IHEi j fi j) est représentée en fonction de l’énergie de la transition (Ei j).
Figure de gauche : pour le Mg I, 310 transitions semi–permises pour 1102 transitions avec forces d’oscillateur
connues. Figure de droite : pour le Ca I, 768 transitions semi–permises pour 2120 transitions avec forces d’oscil-
lateur connues.
Quand aucun calcul ou aucune mesure n’est disponible, on a l’habitude de considérer la force de




Le taux de collisions (3.47) avec une force de collision constante s’écrit alors simplement :






Beaucoup d’auteurs prennent Wei j = 1 par défaut en se référant à Allen (1973). Lorsqu’on la compare
aux valeurs calculées par la matrice R, cette approximation semble correcte. En effet, pour les transi-
tions de résonance interdites du Ca II 4s  3d les calculs de Burgess et al. (1995) montrent que la force
de collision effective ¡e4s 3d(T ) varie entre 2,6 et 3,5 pour des températures comprises entre 1000 et
20000 K. Cependant pour des transitions interdites avec une différence d’énergie plus faible, ¡i j(T ) peut
considérablement augmenter.
Certains auteurs proposent de prendre une force de collision des transitions interdites de 5% de la
valeur de la transition permise la plus proche (voir, par exemple, Carlsson et al. 1992; Sundqvist et al.
2008 pour le Mg I). Ils se basent sur le fait que comme la transition interdite n’est pas observée, la force
de collision est nécessairement très faible.
Transitions entre niveaux fins
Les transitions entre les niveaux fins d’un même terme spectral sont des transitions qui sont radia-
tivement strictement interdites. Cependant, ces niveaux fins sont fortement couplés entre eux par colli-
sions car l’énergie qui sépare les niveaux fins est inférieure à 0,03 eV (pour le magnésium et le calcium).
Autrement dit, l’énergie nécessaire pour passer d’un niveau fin à un autre du même terme spectral est
tellement faible que la probabilité de collision avec des particules de cette énergie est très grande. Ainsi,
il est fort probable que les niveaux fins d’un même terme spectral soient généralement peuplés dans les
proportions données par les poids statistiques.
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FIGURE 3.15 – Les différents profils d’absorption. Figure de gauche : profil lorentzien normalisé caractérisé par
une largeur à mi–hauteur de gL=2p. Figure du milieu : profil gaussien normalisé caractérisé par une largeur à
mi–hauteur de
p
2ln2DnD. Figure de droite : profil de Voigt normalisé caractérisé par une largeur à mi–hauteur
donnée par la relation (3.77).
C’est ce qui est généralement fait lorsqu’on ne prend pas en compte la structure fine. Implicite-
ment, on fait l’hypothèse de l’ETL pour la répartition des populations dans les sous–niveaux d’un même
terme et les fonctions sources pour un multiplet sont prises égales (aux pondérations près). Afin de cou-
pler les niveaux fins entre eux, j’ai arbitrairement fixé la force de collision effective entre niveaux fins
d’un même terme à ¡efin = 10.
3.4 Les paramètres d’élargissement des raies
Les transitions radiatives et collisionnelles d’un élément chimique impliquent un changement
d’état quantique de celui–ci. Il existe aussi des processus qui peuvent déstabiliser l’élément autour de
sa position d’équilibre mais sans changer son état. Ces processus sont de nature radiative, collisionnelle
ou statistique et interviennent lorsque l’élément absorbe ou émet du rayonnement.
Ainsi, la forme des raies spectrales est reliée à l’absorption linéïque monochromatique ai jn , donnée
par la relation (3.17), et à la fonction source Sn(tn), donnée par la relation (2.33), qui dépendent tous
deux de la position dans l’atmosphère stellaire 19. L’absorption d’une raie spectrale est caractérisée par
un profil élargi f(n n0) que nous allons préciser dans ce qui suit afin de rendre compte des différentes
contributions physiques de la matière et du rayonnement :
– un élargissement lorentzien radiatif ou naturel, noté grad ;
– un élargissement lorentzien collisionnel, noté gcol ;
– un élargissement gaussien statistique, noté DnD.
On parle souvent d’ « amortissement » radiatif et/ou collisionnel pour désigner ces élargissements spec-
traux. Cette terminologie renvoie au modèle classique de l’oscillateur amorti. Le détail et les démonstra-
tions associées sont clairement explicités dans Physique des atmosphères stellaires, version française
traduite par Kourganoff de Unsöld (1955), et actualisés, par exemple, dans Gray (2005) ou Monier
(2006). Pour des revues générales sur le sujet, somme toute très vaste, voir Griem (1974) ou Sobel-
man et al. (1981). On trouve beaucoup de références dans la littérature sur l’étude de l’élargissement des
raies spectrales appliqué à tel ou tel atome. Elles seront précisées au fur et à mesure des sous–sections.
En toute généralité, le profil d’absorption f d’une raie spectrale centrée en n0 résulte de la convo-




19. D’autres facteurs extrinsèques peuvent intervenir dans l’élargissement des raies spectrales comme l’effet de la macro-
turbulence et de la rotation. Ces facteurs ne modifient pas le profil d’absorption de la raie, ils ne font que déformer le profil
d’intensité. Nous ne détaillerons pas ces facteurs dans cette section.
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caractérisé par une dispersion 20 définie par gL = grad+gcol [rad s 1] et d’un profil gaussien centré en n0 :







caractérisé par une dispersion 21 définie par DnD = x0+xc n0 [Hz] où x0 et x représentent la vitesse la plus
probable d’origine thermique et turbulente, respectivement. Le résultat de la convolution est appelé profil
de Voigt tel que :










où Ha(x) est appelé fonction de Hjerting qui dépend de la variable x et du paramètre a, tous deux sans








Ce profil de Voigt a largement été étudié en fonction de ses paramètres par Unsöld (1955). Il est carac-
térisé par une largeur à mi–hauteur FWHMV qui peut être exprimée en fonction des largeurs à mi–hauteur
lorentzienne et gaussienne (Olivero, 1977) :
FWHMV = 0;5346 FWHML+
q
0;2166 FWHM2L+FWHMG: (3.77)
Un exemple de ces profils d’absorption est donnée sur la figure 3.15, profils normalisés à l’unité par leurs
valeurs maximales.
Afin de pouvoir calculer ce profil d’absorption pour chaque transition radiative, il faut pouvoir
déterminer les paramètres d’élargissement radiatif (section 3.4.1), collisionnel (section 3.4.2) et Doppler
(section 3.4.3) à partir des données atomiques de chaque transition et des conditions locales de tempéra-
ture et de pression.
3.4.1 Élargissement radiatif des raies spectrales
Du point de vue de la physique classique, l’élargissement radiatif du profil d’absorption apparaît
comme une nécessité dans le modèle de l’électron élastiquement lié soumis à un champ électromagné-
tique. En effet, afin d’éviter une résonance infinie autour de la fréquence de l’oscillateur, on est amené
à introduire, par analogie avec un oscillateur mécanique, un frottement fluide qualifié d’amortissement
radiatif et traduisant le rayonnement de l’atome.
Du point de vue de la physique quantique, l’élargissement radiatif est lié au fait que les états
excités participant à la transition ne sont pas stables et ont, par conséquent, des durées de vie limitées
Dtrad. En vertu du principe d’incertitude DtradDErad  h=2p, les niveaux ont alors une certaine épaisseur
énergétique DErad qui se traduit, au cours de la transition, par un élargissement qualifié de naturel car
dépendant uniquement de l’élément chimique et non de son environnement.
Mais quelque soit le point de vue adopté, la forme du profil d’absorption liée à l’élargissement
radiatif est lorentzienne et donnée par l’équation (3.73) pour lequel gL = grad. Nous allons succinctement
voir comment déterminer l’amortissement radiatif grad dans ce qui suit. Pour cela on considère un atome
excité isolé (ou une population isolée d’atomes excités et indépendants d’un même élément) qu’on laisse
évoluer librement.
20. La largeur à mi–hauteur pour un profil lorentzien est FWHML = 2 gL=4p.




3.4. Les paramètres d’élargissement des raies
Modèle classique
Chaque atome excité peut être modélisé par un dipôle oscillant : un cœur de charge effective +e
élastiquement lié à l’électron périphérique (de plus grande énergie) de charge e. La relation fondamen-
tale de la dynamique appliquée au dipôle oscillant permet de mettre en évidence que l’énergie radiative






où l’amortissement radiatif grad, qui s’exprime en rad s 1 d’après l’équation du profil (3.73) donnée en
fonction de la variable n, s’écrit :








C’est l’amortissement radiatif classique décrit par Unsöld (1955). En moyenne, cet amortissement est un
ordre de grandeur plus faible comparé aux observations en laboratoire. Il faut donc un traitement plus
complet.
Modèle quantique
Suivons le raisonnement de Gray (2005). En introduisant la quantification de l’énergie radiative
Erad = n j hn où la fréquence du rayonnement n correspond à la transition j! i, j indiçant le niveau






Si l’on excite un atome et qu’on le laisse librement évoluer, il va alors se dé–exciter vers des états plus
stables en émettant un rayonnement après un temps plus ou moins long. La probabilité que le niveau
d’excitation j se dé–excite radiativement vers tel ou tel niveau k (k < j) est donnée par åk< jA jk. La
variation dans le temps de la population des niveaux excités d’un atome isolé est nécessairement négative







Par identification on obtient l’amortissement radiatif du niveau j par :
g jrad = 4på
k< j
A jk: (3.82)
L’élargissement radiatif d’une transition mettant en jeu l’état fondamental de l’atome est directement
donné par g jrad = 4pA j0 où 0 indice le niveau d’énergie fondamental. De façon analogue, on déduit
l’amortissement radiatif girad du niveau inférieur i. La convolution de deux profils lorentziens conduit
à additionner simplement les amortissements radiatifs respectifs des niveaux mis en jeu (propriétés de la
transformée de Fourier, voir, par exemple, Gray 2005) :









L’amortissement radiatif d’une raie spectrale résulte de la somme de toutes les probabilités de désexci-
tation des niveaux participants à la transition vers les niveaux inférieurs possibles. Le coefficient A ji est
lié à la force d’oscillateur fi j de la transition par la relation :







fi j ' 6;66910 5 1l2
gi
g j
fi j [s 1] (3.84)
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TABLE 3.12 – Élargissement radiatif des raies spectrales du Mg I, du Ca I et du Ca II. Comparaison des méthodes.
l [Å] loggrad
Unsöld VALD calculé
Mg I 4571 8,02 2,34 2,34
Mg I 5167 7,92 7,99 7,98
Mg I 5172 7,92 7,99 7,98
Mg I 5183 7,92 7,99 7,98
Mg I 8736 7,46 8,21
Mg I 8806 7,46 8,69 8,72
l [Å] loggrad
Unsöld VALD calculé
Ca I 6102 7,78 7,87 7,87
Ca I 6122 7,77 7,86 7,87
Ca I 6162 7,77 7,86 7,87
Ca II 8498 7,48 8,21 8,21
Ca II 8542 7,48 8,21 8,21
Ca II 8662 7,47 8,19 8,15
comme montré dans la section 3.2.2. Remarquons que dans le cas où l’atome excité n’est plus isolé mais
soumis à un champ de rayonnement, il faudrait prendre en compte, pour le calcul de l’élargissement
radiatif du niveau j, de la désexcitation de ce niveau induite par ce champ, et de l’excitation radiative des
niveaux plus élevés à partir du niveau j :











Le deuxième et troisième termes du second membre sont négligés dès lors que l’émission induite est
négligeable c’est-à-dire dès que hn kT . Par exemple, pour une atmosphère isotherme à T = 5000 K,
cela correspond à une énergie radiative de transition Erad 0;5 eV ou encore, à des transitions dont la
longueur d’onde est très inférieure à 3 µm. Dans ce cas, grad devient indépendant des conditions thermo-
dynamiques régnant dans les atmosphères stellaires car ne dépendant que des probabilités de désexcita-
tion spontanées.
Le paramètre d’élargissement radiatif girad d’un niveau i est également simplement relié à sa durée
de vie par girad = 2p=Dtrad. En pratique, les expérimentations permettent d’avoir le profil spectral d’une
transition radiative, d’en mesurer la largeur à mi–hauteur FWHML, et d’en déduire la durée de vie des
niveaux. Ainsi, typiquement, girad  108 rad s 1 et Dtrad  5 10 8 s. De plus, seul l’état fondamental
d’un atome est stable (état auquel on associe une durée de vie infinie) et possède donc un niveau d’énergie
infiniment fin.
Comparaison des modèles
J’ai comparé les élargissements radiatifs utilisant la méthode classique de Unsöld (1955) donnée
par la relation (3.79) avec les données de VALD et le calcul (3.83) pour quelques raies remarquables du
Mg I, du Ca I et du Ca II. Les différentes valeurs sont données dans la table 3.12. La formule classique
sous–estime systématiquement l’élargissement radiatif excepté pour les raies semi–permises où elle le
sur–estime de plusieurs ordres de grandeurs (raie du Mg I 4571 Å).
L’accord entre les données de VALD et mes calculs est très bon. On note que l’amortissement
radiatif augmente avec l’excitation des niveaux d’énergie : un niveau d’énergie élevé a une probabilité
plus grande de se dé–exciter vers un niveau inférieur qu’un niveau proche du fondamental. Plus on
s’intéresse à des raies entre niveaux proches du continuum, plus le nombre de termes apparaissant dans
l’équation (3.83) avec des coefficients A ji est grand. Il ne faut pas les négliger afin de ne pas sous–estimer
leurs contributions radiatives à l’amortissement.
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3.4.2 Élargissement collisionnel des raies spectrales
L’élargissement collisionnel du profil d’absorption est provoqué par l’interaction collisionnelle
élastique entre l’atome qui absorbe ou émet du rayonnement et les autres particules (atomes, électrons et
ions) du milieu environnant. Ces particules vont perturber le rayonnement de l’atome et non le provoquer.
La forme du profil d’absorption liée à l’élargissement collisionnel est donnée par l’équation (3.73) pour




sp(vp)vp f (vp;T )dvp (3.86)
où sp(vp) est la section efficace de collision élastique entre l’atome rayonnant le perturbateur p, les
autres grandeurs ayant les mêmes significations qu’à la section 3.3.1. En première approximation, si
l’on considère la section efficace comme indépendante de la vitesse relative de collisions, on obtient
l’expression simplifiée pour les ordres de grandeurs :
gp = 2np sp hvpi: (3.87)
L’élargissement collisionnel dépend de la température et de la densité en nombre du perturbateur qui est
relié à sa pression partielle par la loi des gaz parfaits. L’agitation thermique est responsable de la pression
et produit un élargissement des raies spectrales. C’est pourquoi l’élargissement collisionnel est aussi
appelé élargissement de pression. Contrairement à l’élargissement radiatif, l’élargissement collisionnel
dépend donc de l’état thermodynamique local de l’atmosphère stellaire.
Il existent deux modèles classiques pour décrire cet élargissement de pression :
– le modèle du paramètre d’impact s’appuie sur l’hypothèse que les interactions provoquent des
sauts de phases instantanés dans l’émission ou l’absorption d’un train d’onde ce qui se traduit
par un étalement en fréquence de la transition (Weisskopf, 1932). D’autre part, la modification
des énergies des niveaux à faible paramètre d’impact entraîne un décalage en fréquence de la
transition (Lindholm, 1945; Foley, 1946). Ce modèle est le plus répandu pour décrire l’élar-
gissement collisionnel élastique des raies métalliques et va être détaillé dans ce qui suit.
– une description statistique (approximation du plus proche voisin ou distribution de Holtsmark)
qui s’appuie sur la modification des énergies des niveaux à faible paramètre d’impact, engendrée
par les perturbateurs voisins de l’atome rayonnant. Cette description est surtout utilisée pour
expliquer l’élargissement des raies de l’hydrogène par l’intermédiaire de l’effet Stark linéaire
(Mihalas, 1978).
Ces descriptions ont leurs limites car elles ne sont pas capables de rendre compte de la structure atomique
de l’atome absorbant ou émettant le rayonnement. La théorie quantique de l’élargissement collisionnel
(voir par exemple Griem 1974 pour la théorie ou Deridder & van Rensbergen (1976) pour des exemples)
est mieux adaptée et a connu des développements récents pour les collisions avec l’hydrogène neutre
(Anstee & O’Mara, 1995; Barklem & O’Mara, 1997; Barklem et al., 998a).
Les atmosphères stellaires étant des plasmas composés essentiellement d’hydrogène et d’électrons
libres, on peut ne tenir compte que de ces perturbateurs et écrire que :
gcol ' gH+ ge: (3.88)
De plus, pour les étoiles chaudes où l’hydrogène est bien ionisé, on a ge gH ; alors que dans les étoiles
froides où l’hydrogène est peu ionisé, on a ge  gH. Dans le travail de cette thèse, nous nous sommes
intéressés aux étoiles tardives de types F, G, K et M, dans lesquelles l’élargissement dû aux collisions
élastiques avec l’hydrogène domine. Nous avons donc négligé l’élargissement avec les électrons, cepen-
dant nous présenterons succinctement quelques éléments concernant ce dernier.
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FIGURE 3.16 – Figure de gauche : géométrie du modèle du paramètre d’impact. Figure de droite : profils des
niveaux d’énergie en fonction de la distance au perturbateur r. L’écart entre les niveaux i et j varie en fonction de
r.
Théorie classique de l’impact
L’approche la plus classique consiste à considérer l’atome rayonnant comme un oscillateur subis-
sant des changements de phases instantanés par collisions. Le terme instantané signifie que la durée de
la collision est très inférieure à la durée du train d’onde émis par l’atome. La section efficace de collision
élastique sp de la relation (3.87) est estimée classiquement par le paramètre d’impact R : s = pR2 et la
vitesse relative moyenne de collisions v est donnée par la théorie cinétique des gaz. On utilise l’approxi-
mation de Weisskopf qui suppose que :
– le perturbateur est une particule classique ;
– le perturbateur à une trajectoire rectiligne qu’il décrit à vitesse constante hvi ;
– l’interaction est décrite par une loi de variation en fréquence définie ci–après.
D’après la géométrie du modèle (figure 3.16 à gauche), la distance entre l’atome rayonnant et le pertur-
bateur à l’instant t est r(t) =
p
R2+ hvi2t2 où la distance de plus courte approche R correspondant à l’in-
stant de la collision t = 0. De plus, lorsque la particule perturbatrice est suffisamment proche de l’atome
rayonnant, les niveaux d’énergie de ce dernier sont modifiés par le champ perturbateur (figure 3.16 à
droite). Weisskopf a montré que cette modification varie comme une loi de puissance en r dont l’ex-
posant n dépend de l’énergie du champ électrique du perturbateur p : Dn = Cnr(t)n . La constante d’inter-
action Cn (de dimension [mns 1]) dépend donc des caractéristiques intrinsèques de l’atome rayonnant et
de la particule perturbante 22.

















On considère qu’un choc est élargissant si la modification de phase de l’atome rayonnant est supérieure
ou égale à Djmin = 1 rad 23. A un déphasage minimum fixé (arbitrairement) correspond donc un
22. En particulier,Cn dépend de la polarisabilité du perturbateur ad.
23. Critère proposé par Weisskopf qui définit un ordre de grandeur.
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Pour alléger l’écriture, posons que In =
R +p=2
 p=2 cos
n 2 qdq. On en déduit ainsi une expression générale
approchée de l’élargissement de pression (mais qui donne une limite inférieure fixée par Djmin) :







n np hvpi n 3n 1 : (3.92)
D’après la théorie cinétique des gaz, la vitesse moyenne d’un ensemble de particules décrites par















avec mÉl, la masse de l’atome rayonnant et mp, celle du perturbateur. Dans la plupart des cas, mÉl mp
ce qui conduit à une masse réduite proche de la masse du perturbateur m mp.
On peut à présent exprimer l’amortissement collisionnel pour un type de perturbateur p en fonction




























  n+12(n 1) ; (3.96)
n étant nécessairement supérieur ou égal à 2. L’élargissement est donc proportionnel à la pression et est
faiblement dépendant de la température. L’intégrale In se calcule par linéarisation dès lors que la nature
du perturbateur est précisée.
Élargissement Stark quadratique (p  e) Cet élargissement est provoqué par des collisions entre
éléments non–hydrogénoïdes avec les électrons libres environnant. Un électron libre génère un champ
électrostatique simple variant en 1=r2 ce qui conduit à une énergie variant en 1=r4. Pour les collisions
avec les électrons, on prendra donc n= 4. Ainsi, I4 = p=2. Si on suppose que les particules chargées sont









g4 = 1;1001025 C2=34 Pe T 5=6 (3.99)
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cette dernière donne en échelle logarithmique :
logg4 =
(
25;04+ 23 logC4+ logPe  56 logT
18;71+ 23 logC4+ logPe  56 logT [CGS]
: (3.100)
La constante d’interaction C4 peut-être mesurée ou calculée. Cependant on trouve également dans la
littérature des expressions simplifiées du g4. L’une d’entre elle, calculée pour une température de 104 K,
est donnée par Cowley (1971), reformulée ici en fonction des énergies des niveaux haut et bas :










où E¥i et E
¥
j sont les énergies d’ionisation du niveau bas et haut de la transition, et E
¥
H l’énergie d’ioni-
sation de l’hydrogène dans son état fondamental.
Dans l’approche perturbative semi–classique (Sahal-Bréchot, 969a,b), l’élargissement et le dé-
calage fréquentiel ont été calculés pour les raies d’importance astrophysique (voir Jevremovic´ et al. 2009
ou Dimitrijevic´ 2010 et les références associées). Par exemple, Dimitrijevic´ & Sahal-Bréchot (1996) ont
calculé les paramètres d’élargissement et de décalage fréquentiel pour 267 multiplets du Mg I pour une
densité d’électrons ne = 1017 m 3. Dimitrijevic´ & Sahal-Bréchot (1999, 2000) ont calculé ces mêmes
paramètres pour 187 multiplets du Ca I pour une densité d’électron comprise entre 1017 et 1025 m 3.
Des paramètres d’élargissement théoriques et expérimentaux ont également été produits pour les raies
les plus importantes du Mg II et du Ca II par Chapelle & Sahal-Bréchot (1970).
Élargissement Van der Waals (p  H I) Cet élargissement est provoqué par des collisions entre élé-
ments non–hydrogénoïdes avec des atomes d’hydrogène considérés dans leur état fondamental. Un atome
neutre peut être considéré comme un dipôle dont le champ électrostatique varie en 1=r3 ce qui conduit à
une énergie variant en 1=r6. Pour les collisions avec l’hydrogène neutre, on prendra donc n = 6. Ainsi,
I6 = 3p=8. Si on suppose que les perturbateurs neutres sont dominés par le nombre d’atomes d’hy-








g6 = 2;0071025C2=56 PHI T 7=10 (3.104)
cette dernière donne en échelle logarithmique :
logg6 =
(
25;00+ 25 logC6+ logPH   710 logT
19;50+ 25 logC6+ logPH   710 logT [CGS]
: (3.105)
La constante d’interaction C6 se déduit de l’interaction quantique entre deux atomes neutres. On montre


















ad a20 ' 6;50210 46 [m6 s 1] (3.107)
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FIGURE 3.17 – Figure de gauche : géométrie du modèle quantique de la théorie ABO. Figure de droite : profils
des potentiels d’interaction et du changement de phase en fonction de la distance du perturbateur pour l’approxi-
mation de Van der Waals (tirets inférieurs) et la théorie ABO (tirets supérieurs). Extrait de O’Mara (1976).
où la polarisabilité de l’hydrogène ad(H I) est prise égale à 4;5 a30 (Dalgarno, 1962) et aSF représente la
constante de structure fine. Cependant, les valeurs déterminées du C6 conduisent à des profils calculés
dont l’amortissement est insuffisant comparé aux observations. Cela a conduit à l’introduction d’un fac-
teur de rehaussement FH (enhancement factor) depuis les années 1950 (Kusch, 1958) qui s’applique
directement au g6 et qui est compris entre 1 et 5 environ. Ce paramètre complique le diagnostic des abon-
dances stellaires puisqu’il s’agit d’un paramètre ajustable pour les ailes des raies, au même titre que la
microturbulence, introduite à la section 3.4.3, est un paramètre ajustable du cœur des raies.
Cependant, O’Mara & Barklem (2003) rappelle que l’approximation qui consiste à ne conserver
que le terme d’interaction dipôle–dipôle dans l’expression du potentiel d’interaction (interaction de Van
der Waals) n’est valide que si les nuages électroniques de la cible et du perturbateur ne se recouvrent pas
lors de la collision. Ils montrent, par un calcul basé sur la théorie de Lindholm (1945); Foley (1946), que
dans les étoiles froides on ne peut faire cette approximation et que, par conséquent, le terme d’« élar-
gissement Van der Waals » est une appellation impropre.
Théorie quantique de l’élargissement par collisions avec atomes d’hydrogène
La théorie générale de l’élargissement collisionnel des raies spectrales a d’abord été formulée
par Weisskopf (1932), puis améliorée par Lindholm (1945) et Foley (1946). Elle a ensuite été donnée
dans un formalisme de mécanique quantique plus moderne (Griem, 1974). Cependant, l’application de
la théorie fut souvent accompagnée d’approximations faites pour réduire la complexité, souvent au détri-
ment de la validité de ces approximations, ce qui a conduit les astrophysiciens à introduire ce facteur de
rehaussement FH pour combler le manque de la théorie liée à ces approximations.
La théorie développée par Anstee, Barklem et O’Mara (ABO) est basée sur une approche per-
turbative du potentiel d’interaction entre un élément considéré et les atomes neutres d’hydrogène. Elle
s’appuie sur les travaux de Brueckner (1971) et O’Mara (1976) et est résumée et illustrée sur les raies
D du sodium dans Anstee & O’Mara (1991). Les potentiels sont calculés à l’aide de fonctions d’ondes
coulombiennes, ce qui rend le calcul indépendant de l’élément considéré. Contrairement au développe-
ment multipolaire, dont l’approximation Van der Waals est issue (en ne considérant que le potentiel
81
3. LES MODÈLES D’ATOMES DE MAGNÉSIUM ET DE CALCIUM
TABLE 3.13 – Domaine des nombres quantiques effectifs principaux des orbitales s, p, d et f pour lesquelles la




















pour un élément neutre quelconque. Les sections efficaces de collisions élastiques sont supposées suivre
une décroissance en loi de puissance en fonction de l’énergie de l’atome d’hydrogène incident :





où sH(v0; i; j) et h(i; j) sont la section efficace élastique calculée à un certain rayon de coupure (3 a0)
et le paramètre de la loi de puissance. La vitesse relative moyenne hvHi est assimilée à la vitesse des
atomes d’hydrogène et est donnée par la relation (3.93). La vitesse relative typique de collision est prise
à v0 = 104 m s 1. Les sections efficaces au rayon de coupure et le paramètre de la loi de puissance ont
été tabulés pour les transitions s–p et p–s (Anstee & O’Mara, 1995), p–d et d–p (Barklem & O’Mara,
1997), et d–f et f–d (Barklem et al., 998a) en fonction des nombres quantiques principaux effectifs des







où E¥H = 13;60 eV est l’énergie d’ionisation de l’hydrogène neutre dans son état fondamental et E
¥
i est
l’énergie d’ionisation du niveau i en eV. Les tables calculées sont de la forme s(v0) = f (nieff ;n jeff) et
h= f 0(nieff ;n jeff) limitées aux nombres quantiques principaux effectifs donnés dans la table 3.13 avec un
pas de 0,1. Les calculs ne sont valables que pour les atomes neutres (Zeff = 1). Cependant, ce travail a été
étendu aux quelques raies fortes du Mg II, du Ca II et du Ba II par Barklem et al. (998b). L’élargissement











nH hvHi sH(v; i; j) (3.111)
où la fonction G est l’intégrale d’Euler (Abramowitz & Stegun, 1970). L’interpolation des sections effi-
caces et de l’exposant, ainsi que le calcul de g6 peuvent se faire grâce à des routines fortran fournies
par Barklem & O’Mara (998c). Pour illustrer la différence entre l’élargissement Van der Waals de l’élar-
gissement déterminé par la théorie ABO pour les collisions avec l’hydrogène, la figure 3.17 à droite est
extraite de O’Mara (1976). Le potentiel d’interaction ABO converge, aux grands paramètres d’impact
vers le potentiel Van der Waals mais s’écarte de celui-ci d’un bon facteur cent à 10 a0. La précision de la
théorie ABO est de l’ordre 10% (Barklem & O’Mara, 2001).
Le facteur de rehaussement FH peut alors être défini comme le rapport du paramètre d’élargisse-
ment gUns6 (calculé avec la constanteC6 donnée par la relation (3.106) de Unsöld 1955) et de g
ABO
6 (donné
par la relation (3.111)) : FH = gUns6 =g
ABO
6 . Par exemple, les nombres quantiques principaux effectifs pour
le triplet b du Mg I (5167, 5172 et 5183 Å) sont neff3p = 1;66 et n
eff
4s = 2;31, ce qui conduit à une section
efficace au seuil de sH(n0;3p;4s) = 729 a0 et au paramètre de la loi de puissance h(3p;4s) = 0;238. On
en déduit ainsi que FH = 2;37 pour les composantes du triplet b. Pour les composantes du triplet IR du
Ca II (8498, 8542 et 866 Å), on obtient FH = 2;16.
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TABLE 3.14 – Élargissement Doppler thermique pour quelques raies du Mg I, du Ca I et du Ca II. Les masses
atomiques sont de mMg = 24;3050 mu et de mCa = 40;078 mu.
Raie T DnD
[K] [GHz] [Å] [km s 2]
Mg I triplet b
5000 3,6 0,032 1,8
10000 5,1 0,045 2,6
Ca II triplet IR
5000 1,7 0,041 1,4
10000 2,4 0,058 2,0
3.4.3 Élargissement gaussien
L’élargissement gaussien lié aux processus intrinsèques des atmosphères stellaires est caractérisé
par un élargissement thermique (élargissement Doppler) et un élargissement non–thermique (élargisse-
ment turbulent).
Élargissement Doppler
Chaque atome absorbant ou émettant du rayonnement avec une vitesse liée à l’agitation thermique
qui, projetée sur la ligne de visée, entraîne un léger changement de fréquence du rayonnement absorbé :





où x0 est la vitesse projetée de l’atome sur la ligne de visée (vitesse radiale dans le référentiel de l’étoile).
L’approximation (3.112) est valide tant que x0=c 1. Si l’atome absorbant se délace vers nous, alors il
absorbera un photon lui paraissant moins énergétique d’où le signe « – ». Si les particules de l’élément
considéré sont indépendantes les unes des autres, alors la distribution de probabilité des atomes parti-
cipant à la formation d’une raie donnée suit une loi normale, ce qui implique une forme gaussienne du
profil d’absorption, dans l’hypothèse d’une distribution maxwellienne et isotrope des vitesses individu-









qui dépend donc, pour chaque transition, de la masse de l’élément et de la température des couches
atmosphériques où elle se forme. Ainsi, on peut remarquer que plus l’élément considéré est massif, et plus
son élargissement thermique est faible. Quelques exemples d’élargissements Doppler dans différentes
unités sont donnés dans la table 3.14.
Élargissement turbulent
Dans les atmosphères d’étoiles tardives, il peut y avoir des mouvements autres que ceux liés à
l’agitation thermique. Par exemple, l’existence d’une enveloppe convective externe dans les étoiles de
types F, G, K et M entraîne à l’interface avec la photosphère des mouvements d’ensemble qui apparais-
sent à différentes échelles (par exemple, la granulation). Comme ces mouvements ne sont pas pris en
compte dans la description unidimensionnelle et statique employée dans les calculs ETL et HETL du
transfert radiatif, on a été amené à introduire un paramètre de « microturbulence » x pour rendre compte
83
3. LES MODÈLES D’ATOMES DE MAGNÉSIUM ET DE CALCIUM
des écarts observées dans le coeur gaussien des raies calculées (Struve & Elvey, 1934). Par simplicité et
par manque de connaissance théorique, cet élargissement a été supposé traditionnellement gaussien. Il






Il faut noter que cette vitesse de microturbulence est un paramètre ad–hoc 24 d’ajustement des
raies spectrales puisque le transfert 1D ne peut rendre compte de ce champ de vitesse. Ce paramètre peut
dépendre de la position dans l’atmosphère (Vernazza et al., 1981). Il varie entre 1 et 2 km s 1 pour les
étoiles naines et entre 1,5 et 5 km s 1 pour les géantes, en moyenne.
3.5 Comparaison des modèles d’atomes de Mg et de Ca de la littérature
Il est intéressant de faire la bibliographie des articles consacrés à l’approche HETL de ces élé-
ments. Je présente cette bibliographie, non–exhaustive, de façon détaillée afin de faciliter la comparaison
entre les divers modèles. Pour cela, chaque référence concernant un modèle d’atome est tabulée avec
cinq entrées concernant : les applications, les niveaux d’énergies, les transitions radiatives, les transitions
collisionnelles et les facteurs d’élargissement des raies. Les références dans chacune de ces entrées ne
sont pas non plus exhaustives. Seules les sources principales ont été rappelées.
3.5.1 Comparaison des modèles d’atomes de magnésium







Photo–excitations : 15 transitions ; la raie à 4571 Å de Kwong et al. (1982), Mendoza & Zeippen (987a);
Wiese & Martin (1980); Ueda et al. (1982); Laughlin & Victor (1974); Warner (968b); Froese Fischer &
Godefroid (1982)
Photo–ionisations : valeurs expérimentales pour les 2 premiers niveaux (Parkinson et al., 1976; Ueda





transitions permises : données expérimentales (Leep & Gallagher, 1976; Robb, 1974; Williams & Traj-
mar, 1978), théoriques (van Blerkom, 1970) et semi–empiriques (van Regemorter, 1962)
transitions interdites : 1/10 du taux de collisions de la transition permises avec la même différence d’én-
ergie.




FH = 5 pour 4571 et 5173 Å Altrock & Canfield (1974), mise à l’échelle de 2852 et 4571 Å (Bottcher
et al., 1975) et table de Deridder & van Rensbergen (1976) pour les autres





71 niveaux du Mg I + 27 niveaux du Mg II (Moore, 1949)
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 41 + 30 transitions expérimentales (Jönsson et al., 1984; Kelly & Mathur, 1978,
1979; Kwiatkowski et al., 1980) et théoriques (Froese Fischer, 975a,b; Victor et al., 1976; Kwong et al.,
1982; Kurucz & Peytremann, 1975; Hibbert et al., 1983; Lindgård & Nielson, 1977) et des compilations
de Wiese & Martin (1980); Wiese et al. (1969)
Photo–ionisations : données théoriques (Hofsaess, 1979; Butler et al., 1984) et formules du défaut quan-
tique (Peach, 1967) et approximation hydrogénoïque (Travis & Matsushima, 1968)
24. Une explication de l’origine turbulente de ce paramètre est décrite dans Auvergne et al. (1973).
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Transitions
collisionnelles
Électro–excitations : (Leep & Gallagher, 1976; Zapesochnyiˇ et al., 1984; Williams & Trajmar, 1978;
Fabrikant, 1974; Williamson et al., 1982; Kennedy et al., 1978; Mendoza, 1981; Blaha, 1972) et Sobel-
man et al. (1981)
transitions interdites : W= 1 suivant Allen (1973)
Électro–ionisations :Karstensen & Schneider (1975); Crandall et al. (1982) pour les états fondamentaux
et Drawin (1966) pour tous les autres
Collisions avec H neutre : formulation de Drawin (969b) et Steenbock & Holweger (1984)
Élargissement
des raies
FH = 1;2 selon Steffen (1985)
Stark : expérimental Goldbach et al. (1982); Fleurier (1977); Kusch & Schwiecker (1976); Helbig &
Kusch (1972); Chapelle & Sahal-Bréchot (1970) et théoriques Griem (1974); Cowley (1971); Warner
(968a)




71 niveaux (pas de structure fine, système de multiplicité 1 et 3 confondus pour l  3 et vérifiant Boltz-
mann) Martin & Zalubas (1980); Chang & Noyes (1983).
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 315 transitions, Moccia & Spizzo (1988) pour l  3 ; approximation hydrogénoïque
sinon (Green et al., 1957).
Photo–ionisations : Moccia & Spizzo (1988); Hofsaess (1979), pour n  6 approximation hy-




transitions permises :Mauas et al. (1988), IPM Seaton (1962a)
transitions interdites : 0,05 de la force d’oscillateur de la transition permise la plus voisine + W = 105
pour les transitions du type (n; l)! (n; l0) avec l0  4
Collisions avec H neutre : Pas pris en compte.
Élargissement
des raies
Van der Waals : 2,5
Stark : formule de Griem (1968) avec facteur de Gaunt = 0,5
Microturbulence = 1 km s 1
Macroturbulence = 1,5 km s 1
Référence Mashonkina et al. (996a) avec le code NONLTE3 de Sakhibullin (1983)
Applications Étoiles tardives (types F, G et K)
Niveaux
d’énergies
49 niveaux Mg I (+ 13 niveaux Mg II à l’ETL) Moore (1949)
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 309 transitions
Multiplicité 1 : Jönsson et al. (1984); Froese Fischer (975b); Moccia & Spizzo (1988) ;
Multiplicité 3 : Victor et al. (1976); Wiese et al. (1969); Kelly & Mathur (1979) ;
n 7 : Kurucz & Peytremann (1975) ;
Raies d’intercombinaison : Kwong et al. (1982); Warner (968b).
Photo–ionisations : Données expérimentales pour l’état fondamental de Ditchburn & Marr (1953).
Méthode d’écrantage pour les sections efficaces de Hofsaess (1979).
Transitions
collisionnelles
Électro–excitations : 243 transitions par formules de Vainshtein et al. (1979). Pour les autres, formule
de van Regemorter (1962).
Électro–ionisations : Données expérimentales pour l’état fondamental de Karstensen & Schneider
(1975). Formule de Drawin (1961).




Van der Waals : Unsöld (1955)
Stark quadratique : Cowley (1971)








Photo–excitations : OP (Butler et al., 1993), approximation coulombienne selon Bates & Damgaard
(1949).
Photo–ionisations : Approximation par une loi de puissance de l’OP pour les 3 premiers niveaux (Butler
et al., 1993). Pour n  7, formule d’écrantage de Peach (1967).
Approximation hydrogénoïque pour le reste.
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transitions permises : formule de van Regemorter (1962), avec gebb = 0:2 si Dn= 0 ou g
e
bb = 0:7 sinon.
transitions interdites : formule semi–empirique de Allen (1973) où W= 1.
Électro–ionisations : formule de Seaton (1962b) pour n 9, formule de Drawin (969b) sinon.
Collisions avec H neutre : Formule de Drawin (969b) avec un facteur d’échelle SH = 1000e nEn=2.
Élargissement
des raies
vsin i= 2 km s 1
Van der Waals
Stark quadratique =  9;8
Macroturbulence = 1;4 km s 1








Photo–excitation : 373 transitions




transitions permises : formule de van Regemorter (1962)
transitions interdites : équations de Vainshtein et al. (1979)
Collisions avec H neutre : traitement de Steenbock & Holweger (1984) avec 0< SH < 1
Élargissement
des raies
Microturbulence = 0;8 km s 1
Référence Idiart & Thévenin (2000) avec le codeMULTI de Carlsson (1986)
Applications Étoiles de type F et G
Niveaux
d’énergies
103 niveaux avec structure fine pour les niveaux < 6 eV Hirata & Horagushi (1995).
Transitions
radiatives





transitions permises : formule de van Regemorter (1962)
transitions interdites : formule de Auer & Mihalas (1973)
Collisions avec H neutre :
Formule de Drawin (969b)
Élargissement
des raies




Référence Przybilla et al. (2001) avec le code DETAIL/SURFACE de Butler & Giddings (1985)
Applications Étoiles de type A
Niveaux
d’énergies
88 niveaux Mg I + 37 niveaux Mg II. Pas de structure fine prise en compte. Martin & Zalubas (1980),
niveaux à grands l calculés par la formule de polarisation de Chang & Noyes (1983)
Transitions
radiatives
Photo–excitations : Réf. : OP Butler et al. (1990, 1993)) pour Mg I et Taylor (Cunto & Mendoza, 1992)
pour Mg II. Approximation coulombienne pour les données manquantes de Bates & Damgaard (1949).
Photo–ionisations :
Grille de fréquences soigneusement choisies pour représenter les résonances des données de l’OP de
Butler et al. (1993).




transitions permises : formule de van Regemorter (1962)
transitions interdites : formule semi–empirique de Allen (1973) où W= 1.
Électro–ionisations : du fondamental de Mg I et Mg II : valeurs expérimentales de Freund et al. (1990) et
Crandall et al. (1982) ; des autres niveaux : IPM Seaton (1962a).
Mg I : sections efficaces de collisions de Clark et al. (1991)
Mg II : forces de collisions de Sigut & Pradhan (1995)
Collisions avec H neutre : Pas prises en compte.
Élargissement
des raies
Microturbulence  10 km s 1
Macroturbulence  18 km s 1
Référence Sundqvist et al. (2008) avec le code MULTI de Carlsson (1986)
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Applications Géantes K (Pollux, Aldébaran, Arcturus)
Niveaux
d’énergies
même que Carlsson et al. (1992) plus niveaux calculés jusqu’à n= 15 et l < 4
Transitions
radiatives
même que Carlsson et al. (1992) sauf que les forces d’oscillateur pour l < 4 viennent de la TOPBASE
Cunto & Mendoza (1992)
Transitions
collisionnelles
Collisions avec les électrons :
transitions permises : comme Carlsson et al. (1992) avec IPM de Seaton (1962a)
transitions interdites : 0,3 de la force d’oscillateur de la transition permise la plus voisine comme fait par
Ryde et al. (2004), pour les transitions (n; l)! (n; l0) avec l; l0  3 utilisation d’un seuil à large paramètre
d’impact (Pengelly & Seaton, 1964)
Collisions avec H neutre : formule de Drawin (969b) avec SH = 10 3
Élargissement
des raies
Van der Waals et Stark : même que Carlsson et al. (1992)
Microturbulence :  1;6 km s 1
Macroturbulence :  6 km s 1
TABLE 3.15 – Modèles d’atomes du magnésium dans la littérature.
3.5.2 Comparaison des modèles d’atomes de calcium




3 niveaux avec structure fine
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 5 transitions Gallagher (1967)
Photo–ionisations : détail pour les 3 premiers niveaux (Norcross 1972, communication privée)
Transitions
collisionnelles
Électro–excitations : valeurs expérimentales de Taylor & Dunn (1973) et théoriques de Saraph (1970)
Électro–ionisations : formule de Seaton (1962b) et sections efficaces « réduites » déduites de Martin
et al. (1968)





g6 = 1;24nHT 0;3 (Shine & Oster, 1973)
g4 = 310 6ne (Barnes & Peach, 1970; Barnes, 1971)
Référence Watanabe & Steenbock (1985)
Applications Soleil et Procyon
Niveaux
d’énergies
16 niveaux pour Ca I + 4 niveaux pour Ca II
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 17 transitions pour Ca I (Smith & Oneill, 1975; Oneill & Smith, 1980; Smith &
Raggett, 1981) et 2 pour Ca II (Shine & Linsky, 1974)
Photo–ionisations : Hofsaess (1979) pour Ca I et Shine & Linsky (1974) pour Ca II
Transitions
collisionnelles
Collisions avec les électrons : ajustement de Crandall et al. (1974) et formule semi–empirique de van
Regemorter (1962)et Allen (1973)




Van der Waals : même réfs que pour les photo–excitations + Ayres (1977); Ayres & Testerman (1978)
Stark : Griem (1964); Holweger (1972)
Microturbulence : 1,13 et 2,10 km s 1
Référence Drake (1991) avec le codeMULTI de Carlsson (1986)












Microturbulence : 1,5 km s 1
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Référence Jorgensen et al. (1992) avec le codeMULTI de Carlsson (1986)
Applications Étoiles tardives de type F et G
Niveaux
d’énergies
8 niveaux pour le Ca I + 6 niveaux pour le Ca II, compilation de Bashkin & Stoner (1975)
Transitions
radiatives




Shine & Linsky (1974)
Élargissement
des raies
Shine & Linsky (1974)




10 niveaux pour le Ca I + fondamental du Ca II
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 11 transitions (Moore, 1971)




Collisions avec les électrons :
transitions permises : formule de van Regemorter (1962)
transitions interdites : W 0;1 de Ayres & Testerman (1978)
Collisions avec H neutre : négligé
Élargissement
des raies
grad de Ayres & Testerman (1978); Smith & Oneill (1975)
g6 de Spielfiedel et al. (1991); Faurobert-Scholl et al. (1995); Deridder & van Rensbergen (1976)
g4 négligé
Microturbulence : de Fontenla et al. (1993)
Macroturbulence :  6 km s 1




84 niveaux pour Ca I Hirata & Horagushi (1995), Martin et al. (1985)
Transitions
radiatives




Collisions avec les électrons :
transitions permises : formule de van Regemorter (1962)
transitions interdites : W= 0;1 de Thévenin & Idiart (1999)
Collisions avec H neutre : négligé
Élargissement
des raies
FH = 1;3 discuté dans Thévenin & Idiart (1999)
g4 négligé
Référence Mashonkina et al. (2007) avec le code DETAIL/SURFACE de Butler et al. (1993)
Applications




63 niveaux pour le Ca I avec SF pour les niveaux 4p 3Po et 3d 3D + 37 niveaux pour Ca II avec SF pour
3d 2D, 4p 2Po et 4d 2D (de NIST pour  5 pour Ca I et pour n 6 pour Ca II, TOPBASE sinon)
Transitions
radiatives
Photo–excitations : 421 transitions pour Ca I + 213 transitions pour Ca II (Drozdowski et al. 1997; Smith




Électro–excitations : calculs de la matriceR pour 11 transitions avec le fondamental (Samson &Berring-
ton, 2001) pour Ca I et 21 transitions (Burgess et al., 1995) pour Ca II ; sinon IPM de Seaton (1962a) et
Wei j = 1 pour les transitions interdites Allen (1973)
Électro–ionisations : formule de Seaton (1962b) avec sections efficaces au seuil de la TOPBASE
Collisions avec H neutre : formule de Drawin (969b) telle qu’utilisé par Steenbock & Holweger (1984)




g6 de Anstee & O’Mara (1995)
Microturbulence = 1 km s 1
TABLE 3.16 – Modèles d’atomes du calcium dans la littérature.
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3.6 FORMATO ou le code de construction des modèles d’atomes
La principale difficulté liée à l’analyse HETL est d’avoir des modèles d’atomes pour les raies que
l’on souhaite étudier. Un modèle d’atome comporte de nombreux paramètres à gérer et il faut un modèle
pour chaque élément que l’on souhaite analyser. Ce sont ces raisons qui m’ont poussé à développer un
code de construction de modèles d’atomes en fortran95, FORMATO, qui soit suffisamment souple pour
permettre d’inclure plus ou moins de données, et qui soit modulaire pour pouvoir facilement ajouter des
résultats quantiques de la littérature.
Ce code permet de combiner les données atomiques des bases NIST, TOPBASE, VALD ou de R. Kurucz
récupérées au format ASCII, grâce à un fichier de paramètres parameter:inc qui fixe un ensemble
de critères s’appliquant sur les niveaux d’énergie, les transitions radiatives et collisionnelles ainsi que
sur les paramètres d’élargissement spectral. Un exemple d’un tel fichier est donné sur la figure 3.18.
Le code FORMATO génère en sortie un ensemble de fichiers dont le principal, au format ASCII, est le
modèle d’atome au format d’utilisation du code MULTI. Un ensemble de sorties graphiques (diagrammes
de Grotrian et profils des sections efficaces de photo–ionisation) sont également générées, basées sur la
bibliothèque Dislin 25.
Les principaux avantages de ce code sont de pouvoir facilement fixer la structure atomique des
modèles et de pouvoir facilement inclure des formules semi–empiriques ou des résultats issus de la
mécanique quantique pour le traitement des collisions inélastiques. Dans sa version actuelle, il ne permet
de construire un modèle d’atome que sur un degré d’ionisation. Cependant, dans le format des modèles
d’atomes de MULTI, il est possible de combiner simplement deux modèles d’atome de degrés différents
pour obtenir un modèle d’atome sur deux degrés d’ionisation (dans l’hypothèse où les degrés d’ionisation
sont radiativement et collisionnellement découplés).
Le programme principal de FORMATO, formatom:f90, lance un menu qui permet d’effectuer toutes
les opérations nécessaires à la construction d’un modèle d’atome en utilisant des sous–routines re-
groupées par thème et encapsulées dans des modules. Le modèle d’atome que l’on souhaite construire
est identifié par son numéro atomique, son symbole chimique et son degré d’ionisation (paramètres Z,
Symbol et Ion spécifiés dans parameter:inc). Les différentes étapes de lecture des fichiers de données
atomiques (f1, f2, f3 et f4) spécifiés dans parameter:inc utilisent le module mpr01_sparse:f90
pour faire l’analyse lexicale des fichiers de données atomiques ; le module mpr02_collect:f90 pour
lire et mettre au format désiré l’ensemble des données atomiques, en ayant rejetés les lignes de don-
nées partielles ou corrompues. Ces données (niveaux d’énergie, transitions radiatives et tables de photo–
ionisation) sont écrites (module mpr03_inout:f90) dans un répertoire TEMP, ce qui peut permettre de les
modifier s’il y a lieu. Les critères de sélection spécifiés dans parameter:inc sont appliqués aux fichiers
lus dans le répertoire TEMP et font appellent aux sous–routines du module mpr04_select:f90.
Ainsi, on peut fixer l’énergie maximale des niveaux (excepté l’ionisation) que l’on souhaite voir
dans le modèle d’atome (paramètres Lim_E_eV et E_eV_max) ou bien fixer les valeurs maximales de n et
l (paramètres n_max et l_max).
Par ailleurs, les transitions radiatives sont sélectionnées en fonction des niveaux précédemment
fixées. La sélection des transitions se fait sur la présence et l’identification des niveaux bas et haut, par la
valeur de l’énergie (à l’intérieur d’un intervalle spécifié par dE_cm), le poids statistique et le terme spec-
troscopique. On peut limiter le nombre de transitions sélectionné en rejetant les transitions dont le logg f
est supérieur à maxloggf et inférieur à minloggf. Pour les transitions radiatives liées–libres, lorsque
des calculs quantiques de la TOPBASE existent, il est possible d’éliminer les valeurs de sections efficaces
pour des longueurs d’onde inférieures à lambda_min_A. Il est également possible de lisser les valeurs
au–delà des Nmin en fixant la taille de la fenêtre glissante (Mwin) et en sous–échantillonnant (Lech) ces
25. Accessible à l’URL suivante : http://www.dislin.de/
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!-----------------------------------------------------------------------













! LEVELS SELECTION CRITERIA
!-----------------------------------------------------------------------
Lim_E_eV = .FALSE. ! CHOICE OF ENERGY LEVEL CRITERIA
E_eV_max = 6 ! MAXIMUM ENERGY LEVEL (IF Lim_E_eV = .TRUE.)
n_max = 10 ! MAXIMUM QUANTUM PRINCIPAL NUMBER
l_max = 9 ! MAXIMUM QUANTUM ORBITAL NUMBER (< n_max)
!-----------------------------------------------------------------------
! BB RADIATIVE TRANSITION SELECTION CRITERIA
!-----------------------------------------------------------------------
dE_cm = 10.0D0 ! CM-1 (KURUCZ DEFAULT: 0.01, VALD DEFAULT: 10.0)
minloggf = -18.7 ! MIN VALUE = -18.7
maxloggf = 3.52 ! MAX VALUE = 3.52
!-----------------------------------------------------------------------
! BF RADIATIVE TRANSITION SELECTION CRITERIA
!-----------------------------------------------------------------------
lambda_min_A = 700.0 ! ANGSTROEM
Nmin = 30 ! NUMBER OF MIN CROSS-SECTIONS FOR EACH TABLE (> Mwin)
Mwin = 5 ! LENGTH OF SLIDE WINDOW (STRICTLY EVEN)
Lech = 7 ! UNDERSAMPLING 1pt/Lech
NPTS = 10 ! IF NO TOPBASE, NUMBER OF POINTS FOR THE HYDROGENOIC APPROX
L_MIN = 911. ! IF NO TOPBASE, LAMBDA MIN FOR THE HYDROGENOIC APPROX
!-----------------------------------------------------------------------
! COLLISIONAL TRANSITION SELECTION CRITERIA
!-----------------------------------------------------------------------
ETL = .FALSE.! DEFAULT VALUE : .FALSE.
Facteur_ETL = 10.0 ! ETL FORCING USED IF ETL=.TRUE. (NLTE DEFAULT VALUE: 1.0)
Facteur_FIN = 10.0 ! COLLISION CONTROL BETWEEN FINE LEVELS OF A SAME TERM (DEFAULT VALUE: 10.0)
CE_QUANTI = .TRUE. ! WHEN AVAILABLE SEATON OTHERWISE
CE_SEATON = .TRUE. ! SEATON (1962) IF .TRUE. VAN REGEMORTER (1962) OTHERWISE
TESP_FMIN = 10.E-2 ! THRESHOLD FOR SEMI-ALLOWED TRANSITIONS WITH E-
CE_UPS = 1.0 ! VALUE FOR UPSILON IN CASE OF SEMI-ALLOWED TRANSITION WITH F < TESP_FMIN
CH_QUANTI = .FALSE.! QUANTIC COLLISIONS WITH H WHEN AVAILABLE
CH_DRAWIN = .FALSE.! NOT YET IMPLEMENTED !!!
S_H = 1.0 ! SCALING FACTOR FOR DRAWIN FORMULA (NOT YET IMPLEMENTED!!!)
!-----------------------------------------------------------------------
! ATOM BUILDING IN MULTI FORMAT OUTPUT
!-----------------------------------------------------------------------
abund = 7.53 ! ABUNDANCE FROM Grevesse, Asplund & Sauval (2007)
awgt = 24.31 ! ATOMIC WEIGHT
Gvdw = 2.0 ! GAMMA VDW ENHANCEMENT FACTOR (IF ABO FORMULA NOT USED)
Gs = 0.0 ! GAMMA STARK
NQ = 50 !\
QMAX = 150.0 ! => MULTI
Q0 = 0.3 ! => PARAMETERS




l0 = .FALSE. ! DISPLAY SELECTED ENERGY LEVELS, BB AND BF TRANSITIONS
l1 = .FALSE. ! DISPLAY STRUCTURE FILES WRITTEN IN "OUTPUT" DIRECTORY
l2 = .FALSE. ! DISPLAY SELECTION STEPS OF ENERGY LEVELS (TOPBASE + NIST)
l3 = .FALSE. ! DISPLAY SELECTION STEPS OF RADIATIVE TRANSITION (VALD/KURUCZ)
l4 = .FALSE. ! DISPLAY CORRECTION STEPS OF SELECTED LEVELS
l5 = .FALSE. ! DISPLAY AND COMPARISON OF CALCULATED RADIATIVE GAMMA
l6 = .FALSE. ! DISPLAY OF SELECTION STEPS OF TOPBASE PHOTOIONIZATION TABLES
l7 = .FALSE. ! DISPLAY MORE QUESTIONS
!-----------------------------------------------------------------------
FIGURE 3.18 – Exemple de fichier de configuration parameter:inc du code FORMATO pour un modèle de Mg I.
90
3.6. FORMATO ou le code de construction des modèles d’atomes
MgI 2010 11 08 TM
* 150 LEVELS, 076 PHOTOIONIZATIONS FROM TOPBASE
* 01102 RADIATIVE TRANSITIONS, 011026 E- COLLISIONAL TRANSITIONS
* FACTOR_FINE = 1.0E+01
* ABUND AWGT
7.53 24.31
* NK NLINE NCONT NRFIX
150 1102 149 0
* E (1/CM) G CONFIGURATION ION NK
0.000 1.0 ’MG I 2P6 3S3S 1SE’ 1 1
21850.405 1.0 ’MG I 2P6 3S3P 3PO’ 1 2
21870.464 3.0 ’MG I 2P6 3S3P 3PO’ 1 3
21911.178 5.0 ’MG I 2P6 3S3P 3PO’ 1 4
35051.264 3.0 ’MG I 2P6 3S3P 1PO’ 1 5
...
60573.620 76.0 ’Mg I 3s.10m 391’ 1 149
61671.020 2.0 ’Mg I Limit’ 2
* RADIATIVE BOUND-BOUND TRANSITIONS
* J I F NQ QMAX Q0 IW GA GVW GS LAMBDA (A) KR SOURCE F
2 1 1.8197E-12 200 150.0 0.3 0 5.798E-04 222.249 0.0 4575.2912 1 VALD
3 1 2.0500E-06 300 35.0 0.3 0 2.168E+02 222.249 0.0 4571.0948 2 HIRATA C+
4 1 3.4356E-12 200 150.0 0.3 0 2.202E-04 222.249 0.0 4562.6009 3 VALD
5 1 1.8621E+00 200 150.0 0.3 0 5.090E+08 352.282 0.0 2852.1261 4 VALD
10 1 1.0000E-07 200 150.0 0.3 0 1.302E+07 908.292 0.0 2089.4436 5 VALD
15 1 2.5119E-01 200 150.0 0.3 0 1.472E+08 1045.278 0.0 2025.8247 6 VALD
...
* RADIATIVE BOUND-FREE TRANSITIONS
* ION I A0 NPTS
150 1 2.646E-18 110 -1
1621.507 2.646E-18 1571.693 1.903E-18 1512.776 1.215E-18 1463.731 7.521E-19
1422.344 4.327E-19 1391.739 2.378E-19 1373.421 1.393E-19 1360.643 8.050E-20
...
712.016 2.059E-19 709.422 2.136E-19
150 2 1.530E-17 121 -1
2511.262 1.530E-17 2294.954 1.116E-17 2075.344 7.593E-18 1912.048 5.506E-18
...
150 149 4.437E-19 1 -1
* COLLISIONAL BOUND-BOUND AND BOUND-FREE TRANSITIONS
GENCOL
TEMP
8 1000. 2000. 4000. 6000. 8000. 10000. 15000. 20000.
TEP SEATON 1962 4575.2912
1 2 1.39E-11 1.53E-11 1.81E-11 2.06E-11 2.30E-11 2.53E-11 3.03E-11 3.47E-11
TEMP
8 1000. 2000. 4000. 6000. 8000. 10000. 15000. 20000.
TEP SEATON 1962 4571.0948
1 3 1.55E-05 1.71E-05 2.02E-05 2.30E-05 2.57E-05 2.82E-05 3.38E-05 3.88E-05
TEMP
8 1000. 2000. 4000. 6000. 8000. 10000. 15000. 20000.
TEP SEATON 1962 4562.6009
1 4 2.60E-11 2.87E-11 3.39E-11 3.87E-11 4.32E-11 4.74E-11 5.68E-11 6.51E-11
TEP SEATON 1962 2852.1261
1 5 3.59E+00 3.78E+00 4.17E+00 4.57E+00 4.98E+00 5.38E+00 6.42E+00 7.46E+00
TEMP
8 1000. 2000. 4000. 6000. 8000. 10000. 15000. 20000.
TEI OMEGA = UPSILON = CSTE = 1. 2426.6003 FORBIDDEN





8 1000. 2000. 4000. 6000. 8000. 10000. 15000. 20000.
TEF OMEGA = UPSILON = CSTE 4983930.1889 FORBIDDEN





FIGURE 3.19 – Exemple d’un modèle d’atome atom:MgI au format MULTI généré par FORMATO. Ce modèle com-
prend 149 niveaux d’excitation du Mg I et l’état fondamental du Mg II, 1102 transitions radiatives et 11026 transi-
tions collisionnelles avec les électrons. Le fichier total comporte 51293 lignes.
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données lissées. Lorsque le niveau d’énergie n’existe pas dans la TOPBASE, on utilise l’approximation hy-
drogénoïde (relation 3.26) pour laquelle on peut fixer le nombre de valeurs (NPTS) ainsi que la longueur
d’onde minimale (L_MIN) à considérer.
Pour les transitions collisionnelles, s’il existe des calculs quantiques pour un atome donné, on peut
facilement les implémenter en ajoutant une sous–routine dans le module mpr07_collisions:f90 et en
mettant les valeurs dans mdatagraph:f90. La variable logique CE_QUANTI permet de les prendre en
compte. S’il n’existe pas ou que l’on ne veut pas utiliser les calculs quantiques, on peut utiliser les for-
mules semi–classiques de Seaton (1962a,b) ou semi–empiriques de van Regemorter (1962) (paramètre
CE_SEATON). Les formules semi–empiriques plus récentes de Fisher et al. (1996) seront mises–en–œuvre
prochainement. Les transitions électroniques semi–permises pour lesquelles la force d’oscillateur est in-
férieure à TESP_FMIN peuvent être caractérisées par une force de collisions effective fixé par CE_UPS.
Pour les collisions avec l’hydrogène neutre, la prise en considération des calculs quantiques (CH_QUANTI)
ou de la formule de Drawin (969b) (CH_DRAWIN) avec le facteur SH (S_H) sont en cours d’implémenta-
tion 26. Un autre paramètre important est Facteur_FIN qui fixe les forces de collisions entre les niveaux
fins d’un même terme. Enfin, on peut arbitrairement augmenter les forces de collisions pour se rapprocher
d’une description ETL (paramètres ETL et Facteur_ETL).
Les paramètres abund et awgt fixent l’abondance de l’élément AÉl (tel que AH = 12) et sa masse
atomique en unités de masse atomique mu. Le paramètre Gvdw fixe le facteur de ré–haussement FH si
les paramètres de la transition ne sont pas dans les tables de la théorie ABO. Le paramètre Gs fixe la
valeur de l’élargissement Stark (j’ai négligé l’élargissement dû aux collisions avec les électrons dans
ce travail de thèse, mais il serait possible d’implémenter une sous–routine pour les prendre en compte).
Les paramètres NQ, QMAX, Q0 et IW fixent pour chaque transition, le nombre de fréquences et leur ré-
partition pour le calcul du transfert radiatif (voir la documentation de MULTI pour plus de détails sur ces
paramètres).
Le module mpr05_graph:f90 qui utilise la bibliothèque graphique Dislin permet de dessiner les
diagrammes de Grotrian de la structure du modèle d’atome ainsi que les profils des sections efficaces
de photo–ionisation (figures 3.5 et 3.6). Les diagrammes de Grotrian des modèles d’atome peuvent être
obtenus sans les transitions (figures 3.1 et 3.2) ou avec (figures 3.3, 3.4, 3.11 et 3.12). Tous les paramètres
graphiques doivent être spécifiés dans le module mdatagraph:f90, avec une sous–routine par modèle
d’atome.
Un exemple de modèle d’atome au format MULTI, résultat d’une exécution de FORMATO, est donné
sur la figure 3.19. Le fichier est composé de quatre parties : la première décrit les niveaux d’énergie,
la deuxième les transitions radiatives liées–liées, la troisième les transitions radiatives liées–libres et la
quatrième les transitions collisionnelles liées–liées et liées-libres.




Résultats et applications astrophysiques
Les modèles d’atomes détaillés du magnésium et du calcium permettent de calculer, grâce au
code MULTI, les écarts à l’ETL de leurs populations et d’étudier leur incidence sur la formation des raies
pour des applications astrophysiques. Je présente le résultat de ces écarts sur deux étoiles de références,
le Soleil et Arcturus (section 4.1). Le calcul d’une grille de corrections d’abondances HETL pour des
étoiles tardives évoluées a été la première application de mon travail (section 4.2). Ce travail a aussi
été appliqué à l’interférométrie dans le cadre de l’étude des chromosphères d’étoiles géantes rouges, et
en particulier de b Cet, en s’appuyant sur le triplet du Ca II (section 4.3). Enfin, nous avons pu mettre
en évidence des effets HETL sur le fer dans les étoiles géantes de la galaxie sphéroïdale naine Carina
(section 4.4).
4.1 Effets HETL sur le magnésium et le calcium pour le Soleil et
Arcturus
Le traitement HETL de la formation des raies d’un même élément, présenté dans le chapitre 2,
conduit à caractériser les écarts à l’ETL de deux façons :
– les écarts à l’ETL sur les équilibres d’ionisation/recombinaison qui conduisent à considérer les
populations d’un élément dans chaque degré d’ionisation ;
– les écarts à l’ETL sur les équilibres d’excitation dans un degré d’ionisation donné qui conduisent
à considérer les populations de chaque niveau et de chaque niveau fin.
TABLE 4.1 – Paramètres atmosphériques des modèles MARCS du Soleil et d’Arcturus
Étoile Teff logg [Fe=H] [a=Fe] x géométrie M
[K] log([cm s 2]) [km s 1] [M]
Soleil 5777 4,44 0,0 0,0 1 plan–parallèle
Arcturus 4300 1,50  0;5 0,2 2 sphérique 1
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FIGURE 4.1 – Fraction d’ionisation à l’ETL (trait discontinu) et HETL (trait plein) des trois premiers degrés
d’ionisation du Mg et du Ca. Figures de gauche : pour le Soleil. Figures droite : pour Arcturus.
Pour mettre en évidence les écarts à l’ETL, on définit les rapports HETL/ETL sur les populations








où ni et ni représentent les populations HETL et ETL du niveau i ; et n
d et nd représentent les populations
HETL et ETL du degré d’ionisation d. Pour mettre en évidence la sensibilité de ces écarts aux paramètres
atmosphériques stellaires, je présente les résultats pour les modèles MARCS du Soleil et d’Arcturus 1 dont
les caractéristiques sont données dans la table 4.1.
4.1.1 Écarts à l’ETL sur les équilibres d’ionisation
Dans une atmosphère stellaire le degré d’ionisation dominant d’une espèce chimique est donné
par la relation de Saha–Boltzmann (2.25) à l’ETL, et par les équations (2.15) de l’équilibre statistique
HETL. Le magnésium et le calcium n’existent que sous trois degrés d’ionisation (neutre, une fois et
deux fois ionisés) dans les conditions de températures ( 2104 K) et de densités électroniques (ne 
1015 cm 3 = 1021 m 3) des photosphères des étoiles de type F, G et K (House, 1964).
Ainsi, la figure 4.1, présente les fractions des trois premiers degré d’ionisation du magnésium et
du calcium que j’ai calculé dans les modèles de photosphères MARCS du Soleil et d’Arcturus en fonction
1. Modèle MARCS interpolé grâce au code de T. Masseron accessible à l’URL : http://marcs.astro.uu.se/
software.php
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FIGURE 4.2 – Rapport des populations HETL/ETL des trois premiers degrés d’ionisation du Mg et du Ca. Figures
de gauche : pour le Soleil. Figures de droite : pour Arcturus.
de la profondeur optique radiale dans le continuum à 5000 Å. J’y ai représenté les fractions calculées à
l’ETL (trait discontinu) et HETL (trait plein). On constate d’emblée que les écarts à l’ETL sur le degré
d’ionisation sont plus élevés dans les couches extérieures où la densité électronique est faible que dans
les couches profondes où ils tendent à s’annuler. En effet, les taux de collisions ramène le gaz à l’ETL
car ils sont plus importants que les taux de rayonnement dans les couches profondes des atmosphères
stellaires.
Pour le Soleil, ce sont le magnésium et le calcium une fois ionisé qui dominent largement. Les
fractions de Mg II et de Ca II sont supérieures à 95 % et 83 %, respectivement. Leurs contre–parties
neutres ne dépassent pas 5 % pour le Mg I et 0,2 % pour le Ca I. La fraction d’ionisation du Mg III et du
Ca III ne dépassent le pourcent que si t5000 > 1, c’est-à-dire pour des températures et des densités élevées.
Pour Arcturus, étoile géante plus froide que le Soleil, la situation diffère. Les variations des
fractions d’ionisation du magnésium sont plus importantes : bien que la fraction de Mg II domine aux
grandes profondeurs, elle est en compétition avec le Mg I dès que logt5000  0;5. À logt5000  2;7,
il y a même autant de Mg I que de Mg II. Le degré d’ionisation dominant s’inverse dans les couches
supérieures : c’est le Mg I qui domine à l’ETL contre le Mg II HETL. Pour le calcium, la fraction domi-
nante reste le Ca II puisque la fraction de Ca I reste inférieure au pourcent sauf aux grandes profondeurs
où la fraction de Ca III peut atteindre 20 %.
Les écarts absolus à l’ETL sur la fraction d’ionisation (figure 4.1) sont inférieures à 3 % pour le
magnésium et le calcium dans le Soleil et pour le calcium dans Arcturus, ce qui justifie le découplage
entre éléments neutres et ionisés dans la construction des modèles d’atomes. Les espèces dominantes
(Mg II et Ca II) sont donc moins sensibles aux écarts à l’ETL sur l’équilibre d’ionisation. En revanche ces
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FIGURE 4.3 – Rapport des populations HETL/ETL bi des modèles du Mg I, du Mg II, du Ca I et du Ca II. L’état fon-
damental (trait noir plein) et l’état d’ionisation (trait noir discontinu) sont mis en évidence. L’énergie des niveaux
(référencée au fondamental) croît avec le dégradé du noir au gris clair. Figures de gauche : pour le Soleil. Figures
de droite : pour Arcturus.
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écarts absolus deviennent conséquents pour le Mg I et le Mg II dans Arcturus et peuvent atteindre 60 %
au sommet de sa photosphère. L’hypothèse du découplage entre les deux degrés d’ionisation est alors
moins valide.
Du point de vue des rapports des populations d’un degré d’ionisation avec sa valeur à l’ETL
(coefficient bd), on peut tracer ses variations en fonction de logt5000 pour chaque degré d’ionisation
(figure 4.2) et pour différents modèles d’atmosphères. Ces figures mettent en évidence que les espèces
dominantes (Mg II et Ca II) sont les moins affectées par les écarts à l’ETL sur l’équilibre d’ionisation ;
les espèces neutres sont sous–peuplées et les espèces deux fois ionisées sont sur–peuplées par rapport à
l’ETL. Les écarts sont plus importants dans la géante Arcturus que dans le Soleil.
Ces écarts sont liés aux taux d’ionisation radiative qui dominent les taux d’ionisation électronique
dans les couches les plus extérieures où la densité électronique est plus faible. Il faut préciser que les
écarts à l’ETL sur les espèces deux fois ionisées s’appuient sur l’hypothèse que les ions Mg III et Ca III
sont dans leur état fondamental puisque je n’ai pas explicitement pris en compte des niveaux d’excitation
du Mg III ou du Ca III autre que le fondamental dans les modèles d’atomes.
4.1.2 Écarts à l’ETL sur les équilibres d’excitation
Dans l’hypothèse du découplage des différents degrés d’ionisation, les écarts à l’ETL sur les équili-
bres d’excitation sont représentés séparément pour les modèles d’atomes du Mg I, du Mg II, du Ca I et du
Ca II ; pour le Soleil et Arcturus sur la figure 4.3. Sur chacune des figures, j’ai représenté la variation des
coefficients bi en fonction de la profondeur optique radiale dans le continuum à 5000 Å.
Dans le Soleil, les niveaux proches du fondamental sont globalement plus dépeuplés par rapport à
l’ETL pour les espèces neutres que pour les espèces ionisées. Dans Arcturus, ces tendances sont ampli-
fiées par le fait que son atmosphère est moins dense et moins riche en métaux, ce qui accentue l’intensité
globale du rayonnement et génère davantage d’écarts à l’ETL. Ces coefficients montrent comment sont
affectées les fonctions sources de raies et les coefficients d’absorption dans les raies. Dans ce qui suit, je
vais montrer leurs effets sur la formation de quelques raies.
Formation HETL du triplet IR du Ca II
Le triplet IR du calcium ionisé (noté CaT) est une pièce maîtresse dans la spectroscopie astro-
physique. Ce ne sont pas des raies de résonance, mais leur transitions se produisent entre l’état métastable
3d 2D et l’état 4p 2Po. Chacun de ces états possède deux niveaux et l’application des règles de sélection
ne permet que trois transitions radiatives à 8498, 8542 et 8662 Å. L’état 3d 2D est un état métastable ce
qui explique l’intensité de ces raies puisque cet état ne peut pas se désexciter vers l’état fondamental.
Les écarts de populations sont extrêmement faibles dans le Soleil, mais ces écarts sont limités par
la taille du modèle d’atmosphère (figure 4.4 en haut à gauche). Ces écarts sont nettement plus important
dans Arcturus (figure 4.4 en haut à droite). Les écarts à la fonction de Planck de la fonction source
reflètent la différence entre les bi participant à la transition (milieu de la figure 4.4). Enfin les fonctions de
contributions au flux monochromatique montrent que le coeur de la raie commence à peine à se former à
logt5000 = 5 et qu’il faudrait étendre le modèle d’atmosphère pour reproduire cette partie dans le Soleil.
La profondeur où se forme le continuum dans cette région est également représentée. Dans Arcturus, le
modèle ne va clairement pas assez haut pour y voir poindre une contribution (figure 4.4, en bas).
J’ai calculé les profils de raies du CaT à l’ETL et HETL afin de pouvoir les comparer aux ob-
servations solaires et d’Arcturus. Pour cela, j’ai utilisé les observations solaires FTS 2 du disque intégré
(Brault & Neckel, 1987), ayant une résolution de R 400000 et un rapport signal à bruit de S=B> 500.
2. Fourier Transform Spectrometer
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FIGURE 4.4 – Écarts à l’ETL des populations (pour l’ensemble des niveaux en grisé), des fonctions sources (pour
l’ensemble des transitions en grisé), des fonctions de contribution au flux monochromatique et profils des raies
ETL, HETL et observés du triplet du Ca II à 8498, 8542 et 8662 Å. Figures de gauche : pour le Soleil. Figures de
droite : pour Arcturus.
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Les profils synthétiques ont été dégradés à la même résolution, le redshift gravitationnel a également
été pris en compte (décalage de la longueur d’onde théorique de l’ordre de +0;02 Å). Les observations
d’Arcturus, retrouvées sur l’archive en ligne de Narval 3, ont été faites avec le spectrographe Narval sur
le TBL 4 en 2009. La résolution est R 80000 pour un signal à bruit supérieur à 500. La vitesse radiale
utilisée est vR = 3;9 km s 1 et son redshift gravitationnel est négligeable. La microturbulence est celle
des modèles précisée dans la table 4.1. J’obtiens ainsi les profils présentés sur la figure 4.4, en bas à
gauche pour le Soleil et en bas à droite pour Arcturus.
Pour le Soleil, le meilleur ajustement obtenu pour reproduire correctement les ailes du CaT est
de ACa = 6;26 pour une valeur de 6,31 de la composition standard des modèles MARCS (Grevesse et al.,
2007). Les écarts à l’ETL sont à peine perceptibles dans le cœur des raies (W=W  = 1;002) qui n’est
pas du tout correctement reproduit. L’asymétrie des raies peut être due à un effet isotopique, à des effets
dynamiques 3D ou à une combinaison des deux.
Pour Arcturus, les résultats sont moins satisfaisants. Le meilleur ajustement obtenu pour repro-
duire correctement les ailes du CaT est [Ca=H] =  0;50. Les écarts à l’ETL sont plus prononcés que
pour le Soleil et varient en sens opposés (W=W  = 0;96). Ceci s’explique par le fait que les écarts à
l’ETL sur le niveau bas 4p deviennent plus importants que les écarts sur le niveau haut 3d alors que la
situation est inversé dans le Soleil (figure 4.4 en haut). Ce qui peut surprendre, c’est de constater que les
profils ETL semblent mieux s’ajuster que les profils HETL. Ce phénomène est lié au modèle d’atmo-
sphère tronqué d’Arcturus. La différence entre le profil HETL et les observations peut être utilisée pour
mesurer l’activité de cette étoile et peut définir un indicateur de chromosphère se substituant à ceux des
raies H et K (Andretta et al., 2005; Busà et al., 2007).
Formation HETL du multiplet Mg I à 8736 Å
Cette petite raie IR est en fait un multiplet qui met en jeu des niveaux relativement élevé du Mg I.
Ces transitions se produisent entre les états 3d 3D (5,946 eV), 7f 3Fo et 7f 1Fo (7,365 eV) pour une
énergie d’ionisation à 7,646 eV. L’application des règles valables en couplage LS autorise six transitions
radiatives alors que deux transitions d’intercombinaison vers l’état 7f 1Fo semble également exister. Les
niveaux fins des états d’excitation sont suffisamment proches pour que les transitions du multiplet ne
forment qu’une raie à 8736,012 Å.
Les écarts à l’ETL des populations concernées sont importantes dans le Soleil mais tous inférieurs
à l’unité alors que ces écarts le sont moins dans Arcturus avec des écarts supérieurs à l’unité (figure 4.5
en haut, logb3d et logb7f  0). Les fonctions sources (figure 4.5 au milieu) s’écartent sensiblement de la
fonction de Planck mais sont relativement similaires pour les composantes : les fonctions sources sont
plus faibles qu’à l’ETL dans la zone où se forment les composantes (figure 4.5 en bas). Cette zone est
comprise entre logt5000 =  2 et 0;5 pour cette raie, c’est-à-dire dans un zone où les écarts ne sont pas
les plus importants. On note que plus la composante à une force d’oscillateur faible et plus la fonction
de contribution à la longueur d’onde centrale se forme profondément.
Les profils calculés à l’ETL et HETL pour les composantes et pour le multiplet global sont compa-
rés aux observations issues des mêmes sources que précédemment (figure 4.5, en bas). Les profils des
composantes ETL et HETL sont décalées vers le haut pour ne pas surcharger la comparaison aux obser-
vations. Les trois composantes qui dominent sont associées aux logg f les plus grands. On constate que
les écarts à l’ETL affectent de la même façon les profils dans le Soleil et Arcturus. En effet, dans la zone
de formation de la raie, les coefficients des niveaux bas b3d sont toujours supérieurs aux coefficients des
niveaux hauts b7 f . Les fonctions source de raies associées sont donc toujours inférieures à la fonction
de Planck, ce qui se traduit par un flux résultant moins important au cœur de la raie qu’à l’ETL. Ceci
explique que la raie du Mg I à 8736 Å soit plus profonde qu’à l’ETL (figure 4.5, en bas).
3. accessible à l’URL http://magics.bagn.obs-mip.fr
4. Télescope Bernard Lyot
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FIGURE 4.5 – Écarts à l’ETL des populations (pour l’ensemble des niveaux en grisé), des fonctions sources (pour
l’ensemble des transitions en grisé), des fonctions de contribution au flux monochromatique et profils des raies
ETL, HETL et observés du multiplet du Mg I à 8736 Å. Figures de gauche : pour le Soleil. Figures de droite :
pour Arcturus.
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4.2 Une grille de corrections HETL pour le magnésium et le calcium
dans les étoiles géantes et super–géantes tardives : application à Gaia
La plupart des analyses d’abondances chimiques stellaires sont réalisées à l’ETL parce qu’il est
trop contraignant du point de vue de la méthode et du temps de calcul de faire ces analyses HETL. Il est
donc intéressant et important de pouvoir offrir des corrections sur les abondances ETL en fonction des
paramètres atmosphériques stellaires. Je fournis ainsi une grille de corrections hors ETL sur les largeurs
équivalentes de certains éléments a afin de pouvoir affiner l’étude des populations galactiques et voir si
les différences entre populations observées dans le plan [a=Fe] vs [Fe=H] (qui sont de l’ordre de 0,1 ou
0,2 dex, figure 1.2) peuvent être causés par des effets HETL.
Je me suis donc concentré sur le magnésium et le calcium qui sont des espèces à deux électrons
sur leur couche électronique externe dans leur état neutre et à un électron dans leur premier degré d’ioni-
sation. Ces éléments possèdent un ensemble de raies bien visibles dans l’optique (triplet b du Mg I à
5167, 5172 et 5183 Å ; triplet du Ca I à 6102, 6122 et 6162 Å ; et triplet IR du Ca II à 8498, 8542 et 8662
Å), même pour des étoiles dix mille fois moins riches en métaux que le Soleil ([Fe=H] =  4) et sont
particulièrement intéressant dans le cadre de la mission Gaia.
4.2.1 Le domaine spectral du RVS de Gaia
Si c’est la région du triplet IR du Ca II [8470–8740] Å qui a été choisie pour le spectrographe
embarqué à bord de la mission Gaia, c’est parce que ce triplet reste bien visible à très faible métallicité
ce qui permettra de déterminer les vitesses radiales même pour les étoiles les plus déficientes en métaux.
De plus, la présence d’une bande interstellaire diffuse permet l’étude de l’absorption interstellaire dans
ce domaine. Enfin, un certain nombre de raies du Fe I, du Si I et du Mg I sont également présentes. Trois
raies du Ca I sont présentes mais plutôt visibles dans les étoiles géantes (à 8525, 8583 et 8633 Å). Ces
raies spectrales, ainsi que celles du triplet du Ca II, cinq raies du Mg I (un singulet à 8473 Å, un triplet
à 8710, 8712 et 8717, ainsi qu’un multiplet dont toutes les composantes se recouvrent à 8736 Å) sont
présentées sur la figure 4.6. Les raies du Mg I à 8710 et 8712 Å sont mélangées avec des raies du Fe I et
sont donc peu exploitables.
FIGURE 4.6 – Spectre synthétique solaire normalisé dans la région du triplet du calcium ionisé à la résolution
R= 11500. Les raies principales sont identifiées en traits pointillés. Extrait de Kordopatis (2011).
101
4. RÉSULTATS ET APPLICATIONS ASTROPHYSIQUES
FIGURE 4.7 – Figure de gauche : définition de la largeur équivalente d’une raie. Figure de droite : Exemple
d’une courbe de croissance.
4.2.2 Largeurs équivalentes et courbe de croissance
La largeur équivalente W d’une raie, définie à partir du flux dans la raie Fl et du flux dans le







On l’appelle ainsi car le profil intégré de la raie est équivalent à une porte inversée de hauteur unité (qui
bloque complètement le flux) et de largeur W (figure 4.7, à gauche). Cette quantité intégrée permet de
s’affranchir de la forme du profil de la raie et de donner une mesure de l’abondance de l’élément chimique
responsable de la raie. Cependant, la relation entre la largeur équivalente d’une raie et l’abondance de
son élément chimique n’est pas triviale.
On montre (Mihalas, 1978; Rutten, 2003; Monier, 2006) que la relation entre largeurs équivalentes
et densité d’absorbants peut être séparée en trois régimes (figure 4.7 à droite) :
1. un régime linéaire : log(W=l0) µ lognÉl ;
2. un régime saturé : log(W=l0) cste ;
3. un régime amorti : log(W=l0) µ 12 lognÉl.
Le régime linéaire concerne les raies faibles (profil d’absorption gaussien) ; le régime saturé concerne les
raies dont l’absorption au coeur reste constante et le régime amorti concerne les raies fortes qui voient
leurs ailes se développer (profil d’absorption de Voigt).
4.2.3 Intérêt d’une grille de corrections HETL sur les largeurs équivalentes
Deux approches existent pour déterminer les abondances :
– la première consiste à synthétiser les profils des raies sur des portions de spectres pour dif-
férentes abondances des éléments chimiques que l’on considère et à ajuster les observations par
un critère de minimisation ;
– la seconde consiste à mesurer les largeurs équivalentes des raies et à chercher à reproduire ces
valeurs par synthèse spectrale en faisant abstraction de la forme des profils.
Dans cette optique, mon travail a consisté à calculer pour une grille de modèles d’atmosphères les
largeurs équivalentes ETLW  et HETLW correspondants aux abondances de ces modèles. En formant
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FIGURE 4.8 – Grille des modèles d’atmosphères MARCS de géantes et de super–géantes utilisée dans cette étude.
Ce sont des modèles sphériques (1M, x = 2 km s 1) issus de la classe de métallicité « composition standard »
de la base MARCS. Les losanges vides représentent les modèles fournis par MARCS tandis que les losanges pleins
représentent les modèles interpolés car absents de leur base.
le rapport des largeurs équivalentes HETL/ETLW=W , on obtient un facteur correctif qui mesure l’écart
à l’ETL des largeurs équivalentes. Ce facteur correctif W=W  dépend des paramètres stellaires, mais
également de la raie considérée. C’est le détail des populations des niveaux mis en jeu dans la transition
qui va dicter le comportement des largeurs équivalentes par rapport à l’ETL.
Les calculs des facteurs correctifs détaillés dans la suite pourront être utilisés de la façon suivante
dans les analyses ETL classiques basées sur les mesures de largeurs équivalentes. Pour chaque raie
de l’analyse, on applique les facteurs correctifs W=W  aux mesures de largeurs équivalentes, puis on
détermine par itération les abondances qui ajustent les largeurs équivalentes corrigées. Les abondances
ainsi déterminées seront corrigées des effets HETL pour les raies de l’élément considéré.
Pour comparer nos résultats avec la littérature, nous définirons une correction d’abondance ap-
proximative à partir de la théorie de la courbe de croissance à l’ETL, qui ne pourra être utilisée que sous
certaines conditions.
4.2.4 Hypothèses de l’étude
Nous savons que les principales faiblesses de l’étude HETL résident dans les incertitudes sur les
données atomiques. En particulier, les incertitudes sur les taux de collisions inélastiques avec les atomes
d’hydrogène (sections 3.3.1 et 3.3.3) apparaissent comme prépondérantes.
La première hypothèse de l’étude les concerne. Ces taux de collisions sont, pour l’instant, calculés
avec des formules trop simplifiées qui nécessitent d’introduire des paramètres ajustables (SH) ce qui
rend le calcul HETL incertain. Dans l’attente de calculs quantiques réalistes, s’affranchissant de ces
paramètres ajustables, nous avons décidé de focaliser l’étude sur les classes de luminosités les moins
sensibles à ces collisions afin de les négliger. C’est pourquoi la grille de modèles d’atmosphères est
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restreinte aux étoiles tardives géantes et super–géantes, qui ont des atmosphères plus diluées que les
naines, et donc moins soumises aux effets des collisions que ces dernières.
La grille de modèles d’atmosphères sélectionnés (MARCS Gustafsson et al. 2008) est paramétrée
de la façon suivante (figure 4.8) : la température effective Teff couvre la gamme 3500(200)3900 K
et 4000(250)5250 K ; la gravité de surface logg couvre la gamme 0;5(0;5)2;0 et la métallicité
 4;00(0;50) 1;00(0;25)+0;50. La classe de métallicité 5 choisie est celle de la « composition stan-
dard », ce qui signifie qu’elle s’appuie sur la composition chimique solaire telle que déterminée par
Grevesse et al. (2007) et qu’elle est mise à l’échelle du [Fe=H] choisi excepté pour les éléments a qui
suivent la tendance suivante :
[Fe=H]  0 ) [a=Fe] = 0
 1 < [Fe=H] < 0 ) [a=Fe] =  0;4 [Fe=H]:
[Fe=H]   1 ) [a=Fe] = +0;4
(4.3)
La deuxième hypothèse importante de l’étude concerne l’importance de la force de collision entre
les niveaux fins d’un même terme spectral. A ma connaissance, ce problème a rarement été abordé
dans la littérature pour le magnésium et le calcium (Saraph, 1970; Shine & Linsky, 1974). Quelques
auteurs ont parfois inclus les niveaux fins pour les niveaux les plus proches du seuil mais n’ont pas
pris en compte les collisions entre les niveaux fins (Idiart & Thévenin, 2000) ou n’ont pas mentionné
comment ont été traitées les collisions entre niveaux fins d’un même terme, ce qui mène à croire que ces
collisions ont été négligées (Shimanskaya et al., 2000; Mashonkina et al., 2007). Cependant, l’écart en
énergie entre niveaux fins est si faible (< 0;01 eV) comparé aux transitions optiques (& 0;5 eV) qu’il est
hautement probable pour l’électron dans une certaine configuration de passer, par agitation thermique,
d’un niveau fin à l’autre. Il semble donc naturel d’avoir une répartition à l’ETL dans un terme spectral, ce
qui n’affecte en rien les écarts à l’ETL de ce terme spectral avec l’ensemble des autres termes (Jefferies,
1968). Comme je prends en compte la structure fine des niveaux dans les modèles d’atome, j’ai donc fixé
les forces de collisions entre niveaux fins à ¡ei j =Wei j = 10 afin d’assurer qu’ils soient peuplés proches de
l’ETL, dans un même terme spectral. Certes, cette procédure ajoute un paramètre libre supplémentaire,
cependant, elle rend plus réaliste la description de l’atome considéré.
La troisième hypothèse de cette étude est que nous avons négligé la présence possible de molécules
dans le calcul HETL des raies du Mg I, du Ca I et du Ca II. Pour les atmosphères les plus froides, nous
savons qu’une fraction du magnésium et du calcium participe à la formation de molécules telles que
l’hydrure de magnésium MgH (Kurucz, 995b) et de calcium CaH (Plez, non–publié). Ainsi, il se peut
que l’équilibre moléculaire affecte en partie l’équilibre statistique de ces éléments et modifient les popu-
lations des niveaux calculés dans ce travail avec le code MULTI. Dans les calculs HETL que j’ai effectués,
l’opacité continue est issue des tables de Gustafsson (1973) et l’opacité des raies est prise en compte à
travers 45000 raies (Idiart & Thévenin, 2000) des éléments H, He, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, K, Ca,
Cr, Fe et Ni.
Les modèles d’atomes utilisés ont été construits avec le code FORMATO et implémentent une partie
de la physique décrite dans le chapitre 3. Les diagrammes de Grotrian des niveaux d’énergies et des raies
étudiées sont donnés sur les figures 2 (Mg I), 3 (Ca I), 4 (Ca II) et dans les tables 3 et 4 de Merle et al.
(2011). La table 4.2 résume le nombre de niveaux d’énergies, de transitions radiatives et collisionnelles
considérées dans cette étude. Pour chaque modèle d’atome, j’ai sélectionné un ensemble de raies ayant un
intérêt astrophysique particulier et pour lesquelles j’ai cherché dans la littérature les meilleurs estimations
de leur force d’oscillateur. Ainsi, si la plupart des forces d’oscillateurs des transitions radiatives sont
issues de la base VALD, quelques unes viennent de NIST, Hirata & Horagushi (1995); Kurucz & Bell
(995a); Meléndez et al. (2007) et Aldenius et al. (2007, 2009).
5. Rappelons que cette appellation est issue de la base MARCS pour définir les différentes classes de compositions
chimiques (section 2.2.3)
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Transitions liées–liées
Ion Niveaux radiatives collisionnelles
Mg I 150 1102 11026
Ca I 152 2120 11628
Ca II 74 422 2775
TABLE 4.2 – Caractéristiques des modèles d’ato-
me de Mg I, Ca I et Ca II construits par FORMATO
et utilisés dans cette étude.
FIGURE 4.9 – Diagramme de Grotrian partiel pour les
raies du Mg I présent le RVS de Gaia. Seul le système
de multiplicité 3 est représenté.
Les raies du magnésium présentes dans le domaine du RVS deGaia sont des multiplets exceptée la
raie à 8473 Å. Deux raies du triplet à 8710, 8712 et 8717 Å résultent de la superposition de composantes :
– la raie à 8712 est formée de deux transitions : 4p 3Po1! 7d 3D1 ou 2 ;
– la raie à 8717 est formée de trois transitions : 4p 3Po2! 7d 3D1 ou 2 ou 3.
La raie à 8736 Å, la plus visible dans ce domaine spectral, est un multiplet formé de 6 transitions permises
entre les termes 3d 3D et 7f 3Fo et de deux transitions semi–permises (d’intercombinaison) entre les
termes 3d 3D et 7f 1Fo. L’ensemble de ces transitions est présenté sur la figure 4.9 et le détail des forces
d’oscillateur individuelles est donné dans la table 4 de Merle et al. (2011).
En prenant en compte la structure fine de ces niveaux, le calcul du transfert HETL fournit des
flux calculés, transition par transition plutôt que raie par raie. Pour s’affranchir de ce problème, il est
nécessaire de ne pas prendre en compte la structure fine de ces niveaux (en faisant une moyenne pondérée
par les poids statistiques – relation (3.10)), et de combiner les forces d’oscillateurs suivant la version
approchée de la relation (3.24) qui néglige la dépendance à la longueur d’onde des transitions. J’ai donc
construit un modèle d’atome de Mg I destiné à calculer le transfert de rayonnement HETL de ces raies
du domaine Gaia. Ce regroupement des niveaux affectent également les autres transitions du modèle qui
impliquent ces niveaux moyens. C’est pourquoi, ce modèle spécifique ne sera utilisé que pour le triplet
et le multiplet 6.
4.2.5 Résultats
J’ai calculé les écarts à l’ETL sur les largeurs équivalentes de 18 raies du Mg I, 18 raies du Ca I
et 9 raies du Ca II, pour la grille de modèles d’atmosphères de géantes et de super–géantes jusqu’à une
métallicité de [Fe=H] =  4. Les résultats de cette étude font l’objet d’une publication dans la revue
MNRAS (Merle et al., 2011). Les paramètres atomiques des raies pour lesquelles nous avons publiées
les corrections HETL sont donnés dans la table 4.3.




D[Él/H] = AHETLÉl  AETLÉl : (4.4)
Afin de quantifier les effets HETL, je me suis basé sur les rapports de largeurs équivalentes calculées à
l’ETL (W ) et HETL (W ) pour une abondance donnée. En utilisant la théorie de la courbe de croissance,
6. La raie du Mg I à 8473 Å étant un singulet, il n’est pas nécessaire d’utiliser le modèle d’atome modifié.
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TABLE 4.3 – Paramètres atomiques des raies du Mg I, Ca I et Ca II pour lesquelles nous fournissons les corrections
HETL pour la grille de modèles d’atmosphères. Les longueurs d’onde sont données dans l’air. Les logg f sont de
la base VALD sauf quand spécifiés. La précision des logg f suit la notation du NIST. Les collisions inélastiques avec
les électrons libres sont traités par la formule semi–classique de Seaton (1962a) sauf quand spécifiées.
Configuration Configuration
l [Å] du niveau bas gi Ei [eV] du niveau haut g j E j [eV] logg f Préc. loggrad FH Coll.
MgI
4167,271 3p 1Po 3 4,345802 7d 1D 5 7,320153  0;745a C+ 8,71 2;00
4571,095 4s2 1S 1 0,000000 3p 3Po 3 2,711592  5;688b C+ 2,34 1;34a
4702,990 3p 1Po 3 4,345802 5d 1D 5 6,981349  0;440a B+ 8,72 2;77a
4730,028 3p 1Po 3 4,345802 6s 1S 1 6,966284  2;400b B+ 8,71 2;00
5167,320 3p 3Po 1 2,709105 4s 3S 3 5,107827  0;931 B 7,98 2;37a
5172,683 3p 3Po 3 2,711592 4s 3S 3 5,107827  0;450 B 7,98 2;37a
5183,603 3p 3Po 5 2,716640 4s 3S 3 5,107827  0;239 B 7,98 2;37a
5528,403 3p 1Po 3 4,345802 4d 1D 5 6,587855  0;490b B+ 7,38 2;11a
5711,086 3p 1Po 3 4,345802 5s 1S 1 6,516139  1;720b B+ 8,71 2;00
7657,599 4s 3S 3 5,107827 5p 3Po 5 6,726480  1;268a C 8,00 2;00
8473,688 4p 3Po 5 5,932787 9s 3S 3 7,395551  2;020c 7,20 2;00
h8715;255i 4p 3Po 9 5,932370 7d 3D 15 7,354590 2;50
8710,169 4p 3Po 1 5,931542 7d 3D 3 7,354592  1;565a D 7,38 2;50
8712,678 4p 3Po 3 5,931951 7d 3D 8 7,354591  1;088 D 7,39 2;50
8712,670 3 5,931951 3 7,354592  1;690a D 7,39
8712,684 3 5,931951 5 7,354590  1;213a D+ 7,32
8717,812 4p 3Po 5 5,932787 7d 3D 15 7,354590  0;866 E 7,39 2;50
8717,797 5 5,932787 3 7,354592  2;866a E 7,38
8717,811 5 5,932787 5 7,354590  1;690a D 7,32
8717,819 5 5,932787 7 7,354589  0;941a D+ 7,39
8736,012 3d 3D 15 5,945915 7f Fo 28 7,364755  0;351 E 8,21 3;00
12 5,945914 1Fo 7 7,364755
8736,000 5 5,945913 7 7,364755  3;210c
8736,014 7 5,945915 7 7,364755  1;788a E
15 5,945915 3Fo 21 7,364755
8736,000 5 5,945913 5 7,364755  1;786a E
8736,000 5 5,945913 7 7,364755  0;890b
8736,014 7 5,945915 5 7,364755  3;337a E
8736,014 7 5,945915 7 7,364755  2;170b
8736,014 7 5,945915 9 7,364755  0;725a C
8736,024 3 5,945917 5 7,364755  1;056a D+
8806,751 3p 1Po 3 4,345803 3d 1D 5 5,753246  0;134a A 8,72 1;39a
8923,563 4s 1S 1 5,932370 5p 1Po 3 7,354590  1;678a B 7,81 2;00
8997,147 4p 3Po 5 5,932787 8s 3S 3 7,310447  1;770 7,24 2;00
10312,52 4p 1Po 3 5,945915 7d 1D 5 7,364755  1;730a C+ 8,19 2;00
11828,18 3p 1Po 3 4,345802 4s 1S 1 5,753246  0;333a A 8,73 2;91a
Ca I
4226,727 4s2 1S 1 0,000000 4p 1Po 3 2,932512 0;244 B+ 8,34 2;09a 1
4425,435 4p 3Po 1 1,879340 4d 3D 3 4,680180  0;358 C 7,94 1;78a
4578,549 3d 3D 3 2,521263 4f 3Fo 5 5,228440  0;697 B+ 7,36 2;00
5512,980 4p 1Po 3 2,932512 4p2 1S 1 5,180837  0;447b B+ 8,48 2;00
5867,559 4p 1Po 3 2,932512 6s 1S 1 5,044971  1;570 B 8,35 2;00
6102,719 4p 3Po 1 1,879340 5s 3S 3 3,910399  0;850 B 7,87 2;92b
6122,213 4p 3Po 3 1,885807 5s 3S 3 3,910399  0;380 B 7,87 2;22b
6161,294 3d 3D 5 2,522986 5p 3Po 5 4,534736  1;266 B+ 7,30 2;11a
6162,170 4p 3Po 5 1,898935 5s 3S 3 3,910399  0;170 B 7,87 2;44b
6166,438 3d 3D 3 2,521263 5p 3Po 1 4,531335  1;142 B+ 7,28 2;11a
6169,037 3d 3D 5 2,522986 5p 3Po 3 4,532211  0;797 B+ 7,30 2;12a
6169,562 3d 3D 7 2,525682 5p 3Po 5 4,534736  0;478 B+ 7,30 2;11a
6455,592 3d 3D 5 2,522986 3d4p 1Do 5 4,443025  1;290b B+ 7,67 2;00
6572,777 4s2 1S 1 0,000000 4p 3Po 3 1,885807  4;296b D+ 3,47 1;57a 1
7326,142 4p 1Po 3 2,932512 4d 1D 5 4,624398  0;208 B 8,37 1;72a
8525,707 3d4p 3Fo 5 4,430011 3d5s 3D 3 5,883850  1;202c 7,70 2;00
8583,318 3d4p 3Fo 7 4,440954 3d5s 3D 5 5,885035  0;986c 7,79 2;00
8633,929 3d4p 3Fo 9 4,450647 3d5s 3D 7 5,886263  0;810c 7,77 2;00
Ca II
3933,663 4s 2P 2 0,000000 4p 2Po 4 3,150984 0;104b A+ 8,21 1;42a 2
3968,468 4s 2P 2 0,000000 4p 2Po 2 3,123349  0;210b A+ 8,15 1;43a 2
8248,791 5p 2Po 4 7,514840 5d 2D 6 9,017485 0;556 C 8,29 2;00
8498,018 3d 2D 4 1,692408 4p 2Po 4 3,150984  1;356d 8,21 2;16a 2
8542,086 3d 2D 6 1,699932 4p 2Po 4 3,150984  0;405d 8,21 2;16a 2
8662,135 3d 2D 4 1,692408 4p 2Po 2 3,123349  0;668d 8,15 2;16a 2
8912,059 4d 2D 4 7,047168 4f 2Fo 6 8,437981 0;575c 8,85 2;00 2
9854,752 5p 2Po 2 7,505137 6s 2S 2 8,762907  0;260a D 8,26 2;00
11949,74 5s 2S 2 6,467874 5p 2Po 2 7,505137  0;010 D 8,43 2;00 2
a NIST b Hirata & Horagushi (1995) c Kurucz & Bell (995a) d Meléndez et al. (2007) * Aldenius et al. (2007) pour le Mg I et Aldenius et al.
(2009) pour le Ca I ; a Théorie ABO b Cayrel et al. (1996) ; 1 Samson & Berrington (2001) 2 Burgess et al. (1995)
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je suis capable de relier la largeur équivalente à l’abondance dans le cas des raies faibles (régime linéaire










on relie les valeurs de largeurs équivalentes et d’abondances à l’ETL et en HETL 7. Le coefficient de la
loi de puissance b dépend de la force de la raie :
– sur la partie linéaire de la courbe de croissance, b= 1 ;
– sur la partie saturée, 0 b 1 ;
– sur la partie amortie, b' 1=2.
Empiriquement, on peut déterminer qu’en deçà de log(W obs=l) =  5;2, la raie se trouve dans la partie
linéaire de la courbe de croissance (b= 1), et qu’au delà de log(W obs=l) = 4;2, la raie se trouve dans




On peut ainsi en déduire les écarts à l’ETL sur l’abondance pour la raie de l’élément considéré, en
fonction des largeurs équivalentes HETL et ETL :
– D[Él/H]'  log(W=W ) pour les raies faibles (log(W obs=l) 5;2) ;
– D[Él/H]' 2log(W=W ) pour les raies fortes (log(W obs=l) 4;2).
J’ai utilisé cette approximation basée sur la théorie de la courbe de croissance pour estimer, lorsque
c’est possible, la correction d’abondance à partir du ratio des largeurs équivalentes HETL/ETL. Cette
correction est donnée à titre indicatif puisqu’elle est basée sur un modèle (la courbe de croissance) qui
s’appuie sur l’hypothèse de l’ETL.
Comportement des écarts à l’ETL avec les paramètres atmosphériques
La sensibilité des écarts à l’ETL aux paramètres stellaires est quelque chose de difficile à prédire.
Certaines tendances peuvent apparaître et se généraliser mais les exceptions sont nombreuses et il faudra
toujours se ramener aux populations calculées pour expliquer les divers comportements. L’ensemble des
corrections sur les largeurs équivalentesW=W  en fonction des paramètres stellaires sont données dans
l’annexe F pour les 45 raies du Mg I, Ca I et Ca II de la grille composée de 453 modèles d’atmosphères
MARCS. Pour chaque raie, la longueur d’onde l ainsi que les largeurs équivalentes limites correspondantes
au régime linéaire (1 W W1) et au régime saturé (W2 <W ) avec W1 = 10 5;2 l (limite supérieure
du régime linéaire) etW2 = 10 4;2 l (limite inférieure du régime amorti). Pour chaque raie la table est
subdivisée en 3 parties. Chaque ligne de chaque partie est composé de 7 entrées : 4 pour les paramètres
atmosphériques et 3 pour les résultats HETL. Les 4 premières colonnes caractérisent le modèle MARCS
utilisé ou interpolé :
1. la température effective Teff [K] ;
2. la gravité de surface logg avec g [cm2 s 1] ;
3. l’indice de métallicité [Fe=H] = A?Fe AFe avec AFe = 7;45 et AH = 12 ;
4. l’abondance des éléments a par rapport au fer [a=Fe] = [a=H]  [Fe=H] ;
sachant qu’il s’agit de modèles sphériques d’une masse solaire et de vitesse de microturbulence constante
égale à 2 km s 1. Les 3 colonnes suivantes donnent les résultats calculés par le code MULTI :
1. la largeur équivalente HETLW [mÅ] pour l’abondance de l’élément fixé par [Fe=H] et [a=Fe] ;
7. Une erreur s’est glissée dans la relation (5) de l’article où les termes AHETLEl et A
ETL
El ont été utilisés à la place de nEl
et nEl respectivement.
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TABLE 4.4 – Exemple des corrections HETL calculées pour une raie du magnésium et une raie du calcium données
en fonction des paramètres atmosphériques. Le détail de chaque colonne est donnée dans le texte. Les tables
complètes de corrections pour leMg I, le Ca I et le Ca II sont données dans l’annexe F. L’ensemble de ces corrections
seront prochainement disponible sur le CDS.
Mg I 8806,75 Å,W1 = 56,W2 = 556 mÅ
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]†
3500 0,5 0;00 0,0 977 0,970 0;03
3500 0,5 0;25 0,0 1285 0,932 0;06
3500 0,5 0;50 0,0 1605 0,909 0;08
3500 0,5  0;25 0,1 825 1,027  0;02
3500 0,5  0;50 0,2 714 1,073  0;06
3500 0,5  0;75 0,3 636 1,105  0;09
3500 0,5  1;00 0,4 577 1,128  0;10
3500 0,5  1;50 0,4 440 1,169
3500 0,5  2;00 0,4 355 1,219
3500 0,5  2;50 0,4 293 1,273
3500 1,0 0;00 0,0 876 0,947 0;05
3500 1,0 0;25 0,0 1137 0,911 0;08
3500 1,0 0;50 0,0 1413 0,896 0;10
3500 1,0  0;25 0,1 750 1,009  0;01
3500 1,0  0;50 0,2 655 1,063  0;05
3500 1,0  0;75 0,3 588 1,103  0;09
3500 1,0  1;00 0,4 539 1,130  0;11
3500 1,0  1;50 0,4 421 1,174
3500 1,0  2;00 0,4 346 1,222
3500 1,0  2;50 0,4 290 1,277
3500 1,0  3;00 0,4 239 1,322
3500 1,0  3;50 0,4 169 1,365
3500 1,0  4;00 0,4 107 1,289
3500 1,5 0;00 0,0 803 0,932 0;06
3500 1,5 0;25 0,0 1034 0,901 0;09
3500 1,5 0;50 0,0 1284 0,893 0;10
3500 1,5  0;25 0,1 695 0,994 0;01
3500 1,5  0;50 0,2 614 1,052  0;04
3500 1,5  0;75 0,3 558 1,096  0;08
3500 1,5  1;00 0,4 516 1,127  0;10
3500 1,5  1;50 0,4 413 1,172
3500 1,5  2;00 0,4 345 1,224






















†Correction d’abondance donnée à titre indicatif.
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]†
3700 1,5  0;25 0,1 754 0,948 0;05
3700 1,5  0;50 0,2 665 0,999 0;00
3700 1,5  0;75 0,3 597 1,042  0;04
3700 1,5  1;00 0,4 545 1,074  0;06
3700 1,5  1;50 0,4 425 1,120
3700 1,5  2;00 0,4 348 1,172
3700 1,5  2;50 0,4 291 1,232
3700 1,5  3;00 0,4 234 1,273
3700 1,5  3;50 0,4 165 1,268
3700 1,5  4;00 0,4 90 1,250
3700 2,0 0;00 0,0 811 0,888 0;10
3700 2,0 0;25 0,0 999 0,881 0;11
3700 2,0 0;50 0,0 1182 0,890 0;10
3700 2,0  0;25 0,1 719 0,934 0;06
3700 2,0  0;50 0,2 640 0,984 0;01
3700 2,0  0;75 0,3 580 1,028  0;02
3700 2,0  1;00 0,4 535 1,061  0;05
3700 2,0  1;50 0,4 428 1,107
3700 2,0  2;00 0,4 357 1,173
3700 2,0  2;50 0,4 299 1,271
3700 2,0  3;00 0,4 238 1,366
3700 2,0  3;50 0,4 168 1,396
3700 2,0  4;00 0,4 94 1,457
3900 0,5 0;00 0,0 1028 0,924 0;07
3900 0,5 0;25 0,0 1239 0,894 0;10
3900 0,5 0;50 0,0 1398 0,864 0;13
3900 0,5  0;25 0,1 913 0,966 0;03
3900 0,5  0;50 0,2 798 1,000  0;00
3900 0,5  0;75 0,3 703 1,025  0;02
3900 0,5  1;00 0,4 627 1,044  0;04
3900 0,5  1;50 0,4 451 1,089
3900 0,5  2;00 0,4 346 1,143






















Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]†
4000 0,5  0;25 0,1 896 0,960 0;04
4000 0,5  0;50 0,2 788 0,991 0;01
4000 0,5  0;75 0,3 695 1,015  0;01
4000 0,5  1;00 0,4 618 1,034  0;03
4000 0,5  1;50 0,4 439 1,078
4000 0,5  2;00 0,4 333 1,130
4000 0,5  2;50 0,4 257 1,165
4000 0,5  3;00 0,4 185 1,145
4000 1,0 0;00 0,0 906 0,890 0;10
4000 1,0 0;25 0,0 1058 0,864 0;13
4000 1,0 0;50 0,0 1172 0,844 0;15
4000 1,0  0;25 0,1 827 0,934 0;06
4000 1,0  0;50 0,2 734 0,973 0;02
4000 1,0  0;75 0,3 652 1,006  0;01
4000 1,0  1;00 0,4 585 1,033  0;03
4000 1,0  1;50 0,4 428 1,094
4000 1,0  2;00 0,4 332 1,162
4000 1,0  2;50 0,4 259 1,203
4000 1,0  3;00 0,4 189 1,181
4000 1,0  3;50 0,4 115 1,074
4000 1,0  4;00 0,4 56 0,946 0;02
4000 1,5 0;00 0,0 833 0,868 0;12
4000 1,5 0;25 0,0 970 0,854 0;14
4000 1,5 0;50 0,0 1082 0,847 0;14
4000 1,5  0;25 0,1 768 0,909 0;08
4000 1,5  0;50 0,2 690 0,950 0;04
4000 1,5  0;75 0,3 618 0,989 0;01
4000 1,5  1;00 0,4 559 1,022  0;02
4000 1,5  1;50 0,4 422 1,097
4000 1,5  2;00 0,4 336 1,180
4000 1,5  2;50 0,4 265 1,226
4000 1,5  3;00 0,4 195 1,200






















Ca I 6162,17 Å,W1 = 39,W2 = 389 mÅ
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]†
3500 0,5 0;00 0,0 738 0,744 0;26
3500 0,5 0;25 0,0 792 0,670 0;35
3500 0,5 0;50 0,0 769 0,576 0;48
3500 0,5  0;25 0,1 681 0,802 0;19
3500 0,5  0;50 0,2 610 0,831 0;16
3500 0,5  0;75 0,3 547 0,844 0;15
3500 0,5  1;00 0,4 493 0,849 0;14
3500 0,5  1;50 0,4 369 0,865
3500 0,5  2;00 0,4 287 0,892
3500 0,5  2;50 0,4 226 0,893
3500 1,0 0;00 0,0 828 0,741 0;26
3500 1,0 0;25 0,0 874 0,675 0;34
3500 1,0 0;50 0,0 840 0,592 0;46
3500 1,0  0;25 0,1 771 0,798 0;20
3500 1,0  0;50 0,2 694 0,827 0;16
3500 1,0  0;75 0,3 622 0,838 0;15
3500 1,0  1;00 0,4 560 0,840 0;15
3500 1,0  1;50 0,4 417 0,844
3500 1,0  2;00 0,4 321 0,864
3500 1,0  2;50 0,4 249 0,867
3500 1,0  3;00 0,4 189 0,841
3500 1,0  3;50 0,4 129 0,806
3500 1,0  4;00 0,4 71 0,736
3500 1,5 0;00 0,0 974 0,742 0;26
3500 1,5 0;25 0,0 1023 0,686 0;33
3500 1,5 0;50 0,0 984 0,620 0;42
3500 1,5  0;25 0,1 911 0,795 0;20
3500 1,5  0;50 0,2 823 0,823 0;17
3500 1,5  0;75 0,3 739 0,833 0;16
3500 1,5  1;00 0,4 665 0,834 0;16
3500 1,5  1;50 0,4 494 0,826 0;17
3500 1,5  2;00 0,4 376 0,842






















†Correction d’abondance donnée à titre indicatif.
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]†
3700 1,5  0;25 0,1 694 0,762 0;24
3700 1,5  0;50 0,2 649 0,799 0;19
3700 1,5  0;75 0,3 592 0,816 0;18
3700 1,5  1;00 0,4 537 0,820 0;17
3700 1,5  1;50 0,4 400 0,823
3700 1,5  2;00 0,4 306 0,840
3700 1,5  2;50 0,4 234 0,845
3700 1,5  3;00 0,4 172 0,833
3700 1,5  3;50 0,4 112 0,797
3700 1,5  4;00 0,4 55 0,732
3700 2,0 0;00 0,0 867 0,703 0;31
3700 2,0 0;25 0,0 880 0,660 0;36
3700 2,0 0;50 0,0 842 0,621 0;41
3700 2,0  0;25 0,1 855 0,759 0;24
3700 2,0  0;50 0,2 800 0,793 0;20
3700 2,0  0;75 0,3 732 0,808 0;19
3700 2,0  1;00 0,4 664 0,810 0;18
3700 2,0  1;50 0,4 489 0,801 0;19
3700 2,0  2;00 0,4 366 0,824
3700 2,0  2;50 0,4 271 0,864
3700 2,0  3;00 0,4 192 0,892
3700 2,0  3;50 0,4 125 0,884
3700 2,0  4;00 0,4 64 0,902
3900 0,5 0;00 0,0 407 0,713
3900 0,5 0;25 0,0 417 0,631
3900 0,5 0;50 0,0 404 0,551
3900 0,5  0;25 0,1 403 0,782
3900 0,5  0;50 0,2 381 0,825
3900 0,5  0;75 0,3 354 0,852
3900 0,5  1;00 0,4 328 0,871
3900 0,5  1;50 0,4 264 0,908
3900 0,5  2;00 0,4 215 0,918






















Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]†
4000 0,5  0;25 0,1 360 0,794
4000 0,5  0;50 0,2 343 0,837
4000 0,5  0;75 0,3 322 0,864
4000 0,5  1;00 0,4 302 0,884
4000 0,5  1;50 0,4 247 0,918
4000 0,5  2;00 0,4 202 0,922
4000 0,5  2;50 0,4 157 0,901
4000 0,5  3;00 0,4 107 0,832
4000 1,0 0;00 0,0 380 0,717
4000 1,0 0;25 0,0 384 0,649
4000 1,0 0;50 0,0 375 0,589
4000 1,0  0;25 0,1 384 0,781
4000 1,0  0;50 0,2 369 0,825
4000 1,0  0;75 0,3 346 0,853
4000 1,0  1;00 0,4 323 0,872
4000 1,0  1;50 0,4 259 0,910
4000 1,0  2;00 0,4 210 0,928
4000 1,0  2;50 0,4 164 0,924
4000 1,0  3;00 0,4 113 0,867
4000 1,0  3;50 0,4 61 0,719
4000 1,0  4;00 0,4 24 0,550 0;26
4000 1,5 0;00 0,0 424 0,703
4000 1,5 0;25 0,0 427 0,648
4000 1,5 0;50 0,0 415 0,604
4000 1,5  0;25 0,1 434 0,762
4000 1,5  0;50 0,2 420 0,805
4000 1,5  0;75 0,3 394 0,832
4000 1,5  1;00 0,4 364 0,850
4000 1,5  1;50 0,4 285 0,887
4000 1,5  2;00 0,4 226 0,915
4000 1,5  2;50 0,4 173 0,922
4000 1,5  3;00 0,4 120 0,870























4.2. Une grille de corrections HETL pour le magnésium et le calcium
FIGURE 4.10 –W=W (Ca II 8662 Å) en fonction de la métallicité [Fe=H] et de la gravité de surface pour Teff =
5000 K. Les couleurs paramètrent le logg : rouge (0,5), vert (1,0), bleu (1,5) et cyan (2,0). Les points représentent
les résultats des calculs HETL, les courbes les polynômes d’ajustement développé plus loin.
2. le rapport des largeurs équivalentes HETL/ETLW=W  (sans dimension) ;
3. la correction d’abondance HETL D[Él=H] (relation (4.6)) pour les raies faibles et fortes.
Pour un modèle d’atmosphère donné, les résultats ne sont fournis que si la largeur équivalente HETL
calculée est supérieure à 1 mÅ ou si le rapportW=W  est négatif ou supérieur à 5. Quand la correction
d’abondance D[Él=H] n’est pas donnée, c’est que la raie se forme dans la partie saturée de la courbe
de croissance où il n’est pas possible de prédire directement la correction d’abondance à partir du ratio
W=W  puisque le facteur 1=b peut varier entre un et l’infini. Un extrait de l’annexe F est donnée dans la
table 4.4 pour la raie à 8806 Å du Mg I et la raie à 6162 Å du Ca I.
Pour visualiser ces variations, j’ai regroupé les raies par tendance et j’ai représenté les variations
des ratiosW=W  en fonction de l’indice de métallicité [Fe=H] dans les annexes A1, A2 et A3 de l’article
Merle et al. (2011) qui sont un extrait représentatif de l’ensemble des résultats de l’annexe F. Le compor-
tement des ratios en fonction de la métallicité, paramétrés en log g est représentée pour 3 températures
effectives (3500, 4250 et 5250 K). Un exemple de variations des facteursW=W  est donnée pour la raie
du CaT à 8662 Å (figure 4.10) pour une température effective fixée à 5000 K. Le comportement des
écarts à l’ETL est montrée en fonction de la métallicité et de la gravité. Les écarts à l’ETL peuvent at-
teindre 37 % pour les modèles les plus déficients en métaux à logg= 2. Pour les raies dans le domaine
du RVS de Gaia, se reporter à la sous–section intitulée « Un ajustement polynômial à trois paramètres
desW=W  des raies Gaia ».
Comparaison avec les résultats de la littérature
Le détail des comparaisons avec les résultats de la littérature est donné dans l’article joint ci–après.
Ce type de comparaison est relativement difficile car aux différences liées à la physique implémentée
dans les modèles d’atome s’ajoutent les différences provenant des modèles d’atmosphères théoriques
ainsi que des codes numériques de transfert HETL utilisés. De plus, dans la majorité des cas, la compa-
raison doit se faire sur la correction HETL d’abondance et non sur le ratio W=W  puisque les auteurs
donnent rarement la valeur de ce ratio.
Pour le Mg I, il est possible de comparer avec les résultats obtenus par Shimanskaya et al. (2000),
aux paramètres atmosphériques fixés. Cependant, ces auteurs ont présenté leurs résultats sous forme
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TABLE 4.5 – Corrections d’abondances sur le Mg I obtenues par Shimanskaya et al. (2000, communication privée).
Teff logg [Fe=H] Mg I l [Å]
4571 4703 5183 5711 8806 8712 8717 8736 11828
4500 0,5 0 0,05 0,02  0;03  0;02 0,00  0;01  0;06  0;03
4500 0,5  2 0,00  0;14 0,00  0;05  0;38  0;09  0;37
4500 0,5  3 0,16 0,01  0;38  0;12  0;14
4500 1,0 0 0,03 0,01  0;03  0;02 0,00  0;01  0;05  0;03
4500 1,0  2  0;01  0;11 0,02  0;03  0;35  0;05  0;31
4500 1,0  3 0,14 0,02  0;29  0;11  0;12
4500 1,5 0 0,02 0,00  0;04  0;03  0;01  0;01  0;05  0;03
4500 1,5  2 0,00  0;07 0,02 0,00  0;32  0;01  0;26
4500 1,5  3 0,12 0,03  0;18  0;09  0;10
4500 2,0 0 0,01 0,00  0;04  0;03  0;01  0;02  0;05  0;03
4500 2,0  2 0,01  0;03 0,03 0,01  0;25 0,02  0;18
4500 2,0  3 0,10 0,03  0;10  0;07  0;08
4750 0,5 0 0,10 0,01  0;02  0;03  0;01  0;02  0;07  0;05
4750 0,5  2  0;01  0;06  0;18 0,01  0;29  0;04  0;31
4750 0,5  3 0,17 0,06  0;31  0;04  0;08
4750 1,0 0 0,08 0,00  0;03  0;03  0;01  0;02  0;06  0;04
4750 1,0  2 0,00  0;01  0;08 0,03  0;25 0,00  0;25
4750 1,0  3 0,14 0,08  0;27 0,00  0;04
4750 1,5 0 0,06 0,01  0;03  0;03  0;01  0;01  0;05  0;04
4750 1,5  2 0,02 0,03 0,00 0,06  0;19 0,32  0;18
4750 1,5  3 0,13 0,10  0;21 0,03  0;01
4750 2,0 0 0,04 0,00  0;03  0;03  0;01  0;01  0;05  0;03
4750 2,0  2 0,03 0,06 0,04 0,07  0;15 0,05  0;12
4750 2,0  3 0,11 0,10  0;14 0,04 0,00
5000 0,5 0 0,13 -0,02 0,02  0;04  0;07  0;02  0;03  0;08  0;10
5000 0,5  2 0,08 0,00  0;27 0,03  0;21  0;01  0;25
5000 0,5  3 0,07  0;19  0;01  0;07
5000 1,0 0 0,10  0;02 0,02  0;03  0;06  0;01  0;02  0;07  0;08
5000 1,0  2 0,08 0,06  0;18 0,07  0;13  0;16
5000 1,0  3 0,10  0;18 0,05  0;02
5000 1,5 0 0,11 0,00  0;02  0;05  0;01  0;02  0;06  0;06
5000 1,5  2 0,08 0,12  0;08 0,11  0;06  0;08
5000 1,5  3 0,13  0;16 0,10 0,03
5000 2,0 0 0,08 0,00  0;03  0;04  0;01  0;02  0;05  0;04
5000 2,0  2 0,08 0,14 0,00 0,12  0;03  0;04
5000 2,0  3 0,14  0;14 0,12 0,06
5250 0,5 0 0,06  0;05 0,02  0;04  0;11  0;03  0;04  0;09  0;15
5250 0,5  2 0,10 0,01  0;25 0,02  0;17  0;25
5250 0,5  3 0,06  0;10  0;01  0;09
5250 1,0 0 0,05  0;05 0,02  0;04
5250 1,0  2 0,10 0,08  0;19 0,07  0;08  0;15
5250 1,0  3 0,09  0;09 0,03  0;05
5250 1,5 0 0,06  0;03 0,02  0;04  0;07  0;01  0;02  0;07  0;09
5250 1,5  2 0,10 0,14  0;13 0,13 0,01  0;05
5250 1,5  3 0,12  0;09 0,09 0,00
5250 2,0 0 0,07  0;02 0,02  0;03  0;05  0;01  0;02  0;05  0;06
5250 2,0  2 0,10 0,18  0;05 0,16 0,08 0,04
5250 2,0  3 0,14  0;09 0,15 0,06
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graphique. La table 4.5 donne leurs corrections d’abondance HETL pour quelques raies en fonction des
paramètres atmosphériques (communication privée). J’ai constaté que mes corrections HETL d’abon-
dance de Mg I sont, en moyenne, plus importantes que les leurs. Ceci s’explique essentiellement parce
qu’ils ont pris en compte les collisions inélastiques avec l’hydrogène neutre en utilisant la formule semi–
classique de Drawin (969b) (force de collision effective donnée par la relation (3.69)) qui tend à aug-
menter les taux de collisions et donc à s’approcher d’une description ETL. Ils ont utilisé un facteur
d’ajustement SH = 0;1. Afin de vérifier cette explication, j’ai pris en compte les collisions inélastiques
avec l’hydrogène neutre en utilisant cette formule pour six modèles d’atmosphères avec ce même fac-
teur d’ajustement. Les résultats obtenus sont publiés dans la table 6 de Merle et al. (2011). Les écarts
d’abondance HETL avec Shimanskaya et al. (2000) deviennent alors, en moyenne, plus petits que les
leurs.
J’ai pu comparer mes résultats avec ceux de Drake (1991) pour le Ca I, ceux de Jorgensen et al.
(1992) et Starkenburg et al. (2010) pour le CaT, et Mashonkina et al. (2007) pour le Ca I et le Ca II. Dans
l’ensemble, les résultats sont concordants. En particulier, la comparaison du CaT avec Jorgensen et al.
(1992) est pertinente puisque nos études utilisent le même code de transfert HETL MULTI, et les modèles
d’atmosphères MARCS (mais avec la classe de métallicité appauvrie en éléments a). La comparaison est
faite sur un ratioW=W J défini comme le ratio des sommes HETL/ETL des largeurs équivalentes de deux
des trois composantes du CaT (8542 et 8598 Å). La différence avec ces auteurs sur ce ratio n’excède pas
2 %, comme le montre la table 9 publiée dans Merle et al. (2011). Cette différence peut s’expliquer par la
complétude du modèle d’atome de Ca II utilisé (6 niveaux pour eux contre 74 niveaux dans cette étude)
mais également par la différence du traitement de la photo–ionisation des niveaux car les calculs de la
TOPBASE n’étaient pas encore disponibles.
La comparaison avec les travaux plus récents sur le calcium de Mashonkina et al. (2007) n’est
pas aisée pour deux raisons. Tout d’abord, ils ont construit un modèle d’atome sur deux degrés d’ioni-
sation. Cela implique un traitement particulier puisque certains niveaux du Ca I sont photo–ionisés sur
des états excités du Ca II. C’est le cas des niveaux Ca I 3d4p 1DF3PDFo qui se photo–ionisent sur le
niveau Ca II 3d 2D, ainsi que des niveaux Ca I 4p2 1SD3P qui se photo–ionisent sur le niveau Ca II 4p 2Po
(Watanabe & Steenbock, 1985). On parle dans ce cas d’interaction de configurations. Pour construire un
tel modèle d’atome, j’ai combiné les modèles de Ca I et de Ca II indépendants générés par le code FOR-
MATO en modifiant en conséquence les indices des niveaux et des transitions. En particulier, j’ai modifié
l’indice des niveaux d’arrivée de photo–ionisation correspondant aux quelques niveaux de Ca I couplés
aux deux niveaux excités du Ca II. Pour les transitions collisionnelles électroniques, je n’ai pas intro-
duit de couplage autre que celui basé sur l’état fondamental du Ca II. Ensuite, les grilles de paramètres
atmosphériques ne se recouvrent pas. En effet, leur corrections d’abondance HETL du Ca I et du Ca II
s’appliquent aux naines et aux sous–géantes. Cependant, il est possible de comparer les résultats pour le
Soleil, dans le cas où l’on néglige les collisions inélastiques avec l’hydrogène neutre. La comparaison est
donnée dans la table 10 publiée dans Merle et al. (2011). Pour 4 raies du Ca I en commun avec Mashon-
kina et al. (2007) pour lesquelles j’ai pu estimer la correction d’abondance, j’obtiens une différence
moyenne de 0,06 dex, alors que pour 2 raies du Ca II en commun, j’obtiens une différence moyenne de
0,03 dex entre nos abondances respectives. De plus, nos écarts d’abondances HETL sont plus faibles que
les leurs. J’ai également décidé de calculer des corrections d’abondances HETL pour une sous–géante
pauvre en métaux (Teff = 5000 K, logg = 3, [Fe=H] =  2 et [a=Fe] = +0;4) afin de pouvoir comparer
avec leurs résultats. Il se trouve que les accords sont meilleurs que dans le cas du Soleil (voir la table 10
de Merle et al. 2011) puisque la différence moyenne obtenue est de 0,04 dex sur le Ca I et de 0,01 dex
pour le Ca II.
Sensibilité des écarts à l’ETL aux données atomiques
Il est intéressant de faire varier les paramètres atomiques afin d’avoir une estimation des incerti-
tudes sur les ratios W=W  liées aux incertitudes sur ces données. Une étude méticuleuse nécessiterait
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TABLE 4.6 – Corrections d’abondances pour le Ca I et le Ca II obtenues par Mashonkina et al. (2007).
Teff logg [Fe=H] Ca I l [Å]
4226 4425 5261 5349 5512 5588 5590 5857 5867 6162
5780 4,44 0 0,07 0,04 0,01 0,03 0,01 0,01 0,03 0,00 0,06 0,01
5000 3 0 0,11 0,08 0,11 0,04 0,00 0,07 0,12 0,00 0,04 0,07
5000 3  2 0,24 0,17 0,35 0,10 0,10 0,07 0,26 0,09 0,08 0,00
5000 3  3 0,24 0,37 0,32 0,20 0,17
5000 4 0 0,09 0,08 0,08 0,05 0,03 0,07 0,08 0,04 0,08 0,07
5000 4  1 0,14 0,12 0,13 0,07 0,06 0,08 0,11 0,03 0,11 0,07
5000 4  2 0,21 0,18 0,29 0,09 0,10 0,23 0,10 0,10 0,09 0,06
5000 4  3 0,23 0,25 0,27 0,12 0,16
5500 3 0 0,10 0,05 0,07 0,00  0;03  0;02 0,06  0;07 0,02  0;02
5500 3  2 0,20 0,19 0,32 0,27 0,12 0,10 0,25 0,13 0,11  0;04
5500 3  3 0,12 0,29 0,29 0,24 0,18
5500 4 0 0,08 0,05 0,05 0,01 0,01 0,03 0,05  0;01 0,05 0,03
5500 4  1 0,13 0,08 0,14 0,08 0,06 0,00 0,09 0,00 0,10 0,00
5500 4  2 0,19 0,18 0,28 0,25 0,11 0,10 0,22 0,13 0,11 0,03
5500 4  3 0,20 0,27 0,29 0,19 0,18
6000 3 0 0,09  0;01 0,05  0;01  0;04  0;14 0,02  0;13 0,01  0;17
6000 3  2 0,10 0,20 0,26 0,21 0,13 0,13 0,22 0,16  0;01
6000 3  3 0,02 0,26 0,27 0,19
6000 4 0 0,07 0,02 0,04 0,00 0,01  0;05 0,01  0;05 0,05  0;05
6000 4  1 0,11 0,03 0,13 0,08 0,05  0;10 0,07  0;02 0,07  0;10
6000 4  2 0,13 0,18 0,24 0,20 0,12 0,12 0,19 0,15 0,03
6000 4  3 0,10 0,25 0,29 0,19
Teff logg [Fe=H] Ca I l [Å] Ca II l [Å]
6166 6169 6439 6471 6493 6499 8498 8248 8927
5780 4,44 0 0,07 0,02  0;04  0;04  0;04  0;01  0;02  0;11  0;19
5000 3 0 0,12 0,05 0,04 0,00 0,05 0,04  0;02  0;12  0;13
5000 3  2 0,30 0,24  0;04 0,14 0,17 0,20  0;08  0;11
5000 3  3 0,27 0,30  0;13
5000 4 0 0,09 0,06 0,06 0,01 0,05 0,03  0;02  0;07  0;14
5000 4  1 0,16 0,08 0,01 0,00 0,02 0,04  0;03  0;05  0;13
5000 4  2 0,26 0,20 0,00 0,12 0,14 0,16  0;06  0;08
5000 4  3 0,22 0,24  0;16
5500 3 0 0,10  0;02  0;11  0;05  0;06 0,00  0;02  0;20  0;22
5500 3  2 0,28 0,23  0;02 0,14 0,19 0,18  0;11  0;02  0;16
5500 3  3 0,24 0,26  0;29
5500 4 0 0,08 0,02  0;02  0;04  0;02 0,00  0;02  0;10  0;13
5500 4  1 0,15 0,06  0;10  0;01  0;04 0,04  0;03  0;09  0;21
5500 4  2 0,25 0,21 0,00 0,12 0,16 0,15  0;08  0;10
5500 4  3 0,23 0,24  0;21
6000 3 0 0,08  0;05  0;27  0;07  0;14  0;02  0;03  0;28  0;29
6000 3  2 0,21 0,01 0,11 0,17 0,14  0;16  0;04  0;20
6000 3  3 0,22  0;41 0,00
6000 4 0 0,06  0;01  0;13  0;06  0;10  0;02  0;02  0;17  0;27
6000 4  1 0,13 0,05  0;22  0;01  0;08 0,03  0;05  0;13  0;29
6000 4  2 0,19 0,01 0,10 0,14 0,13  0;11  0;01  0;12
6000 4  3 0,21  0;23
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TABLE 4.7 – Incertitudes surW=W  des raies du Mg I, Ca I et Ca II liées à la sensibilité aux forces d’oscillateurs,
aux forces de collisions effectives et aux sections efficaces de photo–ionisations. La colonne « type » peut prendre
les valeurs de r (raie de résonance), de s (raie subordonnée) et de p (raie permise quelconque).




[Å] [K] log([cm2 s 1]) dex 0;5 fi j 1;5 fi j 0;5 ¡ei j 2 ¡
e





1 0  0;00 +0;00  0;00 +0;00  0;01 +0;01 0,964500  2  0;02 +0;01  0;01 +0;01 +0;02  0;01 0,84
2 0  0;02 +0;01  0;00 +0;00  0;00 +0;01 0,905000  2  0;07 +0;03  0;01 +0;02 +0;03  0;03 0,77
5183 s
1 0 +0;01  0;01  0;01 +0;01  0;03 +0;03 0,794500  2 +0;03  0;02  0;00 +0;00 +0;01  0;00 0,75
2 0 +0;01  0;01  0;01 +0;01  0;01 +0;02 0,815000  2 +0;04  0;02  0;00 +0;00 +0;02  0;01 0,83
8806 p
1 0 +0;02  0;01  0;00 +0;00  0;05 +0;05 0,924500  2  0;01  0;01  0;00 +0;00 +0;06  0;07 1,22
2 0 +0;03  0;01  0;01 +0;01  0;02 +0;04 0,925000  2  0;06 +0;02  0;00 +0;01 +0;07  0;07 1,35
Ca I
6162 s
1 0 +0;01  0;01  0;00 +0;00  0;00 +0;01 0,854500  2  0;02 +0;00 0;00 0;00 0;00 0;00 1,00
2 0  0;00  0;00  0;00 +0;00  0;00 +0;00 0,945000  2  0;07 +0;03 0;00 0;00 +0;00  0;01 1,04
6166 p
1 0  0;04 +0;02  0;00 +0;00  0;00 +0;01 0,794500  2  0;04 +0;04 +0;00  0;00 +0;00  0;00 0,56
2 0  0;04 +0;02  0;00 +0;00  0;00 +0;00 0,845000  2  0;03 +0;03 +0;00  0;00 +0;01  0;01 0,57
6572 r
1 0  0;04 +0;02  0;01 +0;02  0;00 +0;01 0,754500  2  0;06 +0;04  0;02 +0;02  0;00 +0;00 0,49
2 0  0;05 +0;03  0;01 +0;02  0;00 +0;00 0,775000  2  0;02 +0;01  0;02 +0;02 +0;01  0;01 0,53
Ca II
3933 r
1 0 +0;00  0;00  0;00 +0;00 0;00 0;00 0,994500  2 +0;01  0;01  0;00 +0;00 0;00 0;00 0,97
2 0 +0;00  0;00  0;00 +0;00 0;00 0;00 1,005000  2 +0;00  0;00  0;00 +0;00 0;00 0;00 1,00
8248 p
1 0  0;03 +0;01 +0;00  0;00 0;00 0;00 1,234500  2  0;06 +0;03 +0;00  0;00 0;00 0;00 1,25
2 0  0;04 +0;02 +0;00  0;00 0;00 0;00 1,265000  2  0;09 +0;04 +0;00  0;00 0;00 0;00 1,22
8498 s
1 0 +0;01  0;00  0;01 +0;01 0;00 0;00 0,954500  2 +0;02  0;01  0;01 +0;01 0;00 0;00 0,99
2 0  0;01 +0;00  0;00 +0;01 0;00 0;00 0,975000  2 +0;03  0;01  0;00 +0;00 0;00 0;00 1,07
de faire varier aléatoirement les paramètres atomiques et étudier la statistique des variations obtenues.
De telles études ont déjà été menées mais nécessite de nombreuses journées de calculs supplémentaires.
Citons, à titre de référence, les travaux de Sigut (1996) portant sur des simulations de Monte–Carlo
des incertitudes obtenues sur les largeurs équivalentes du carbone ionisé une fois, incertitudes obtenues
en faisant varier les paramètres atomiques (forces d’oscillateurs, sections efficaces de photo–ionisation,
forces de collisions, etc.). Il n’est pas question ici de faire des simulations de Monte–Carlo, mais nous
pouvons, pour quelques modèles d’atmosphère, calculer les variations du ratio W=W  pour quelques
raies en fonctions des valeurs des paramètres atomiques.
Quatre modèles d’atmosphère ont été sélectionnés dans la grille : Teff = 4500 K, logg = 1,
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[Fe=H] = 0 ou  2 et Teff = 5000 K, logg = 2, [Fe=H] = 0 ou  2. Pour chaque modèle d’atome j’ai
sélectionné une raie de résonance, une raie subordonnée et une raie permise quelconque. Pour le Mg I il
s’agit des raies à 4571, 5183 et 8806 Å ; pour le Ca I, des raies à 6162, 6166 et 6572 Å ; pour le Ca II, des
raies à 3933, 8248 et 8498 Å. Les raies du Mg I à 4571 Å et du Ca I à 6572 Å sont à la fois des raies de
résonance et d’intercombinaison entre les deux systèmes de multiplicité.
Pour chacun des quatre modèles d’atmosphère et chacune des trois transitions de chaque modèle
d’atome, j’ai pris le parti de tester trois paramètres atomiques : la force d’oscillateur fi j (en la faisant
varier de 50 %), les sections efficaces de photo–ionisation sbfn (en les faisant varier d’un facteur 2)
et la force de collision effective avec les électrons ¡ei j(en la faisant varier d’un facteur 2). L’ensemble
de ces variations représentent plus d’une centaine d’exécutions indépendantes du code MULTI avec les
modèles d’atomes perturbés. Les résultats de cette étude de sensibilité aux paramètres atomiques sont
donnés dans la table 4.7.
Globalement, on en déduit que la sensibilité des ratios W=W  aux paramètres atomiques aug-
mentent avec la diminution de la métallicité du modèle et avec l’augmentation de la température effec-
tive. Les espèces dans leur degré d’ionisation minoritaires (Ca I et Mg I) sont plus sensibles aux variations
des paramètres atomiques que les espèces dans leur degré d’ionisation majoritaire (Ca II et Mg II). En par-
ticulier, les raies du Ca II sont très peu sensibles aux variations sur ¡ei j et sbfn comparées aux variations
sur fi j.
De plus, la sensibilité des ratio W=W  des raies de résonance et d’intercombinaison (du Mg I à
4571 Å et du Ca I à 6572 Å) varie dans le même sens. Ces raies sont les plus sensibles aux collisions
inélastiques avec les électrons, ce qui se comprend bien puisque ces raies d’intercombinaison ont des
forces d’oscillateurs plus faibles que les raies permises.
Un ajustement polynômial à trois paramètres desW=W  des raies Gaia
Avec l’accroissement du nombre de sondages spectroscopiques et du nombre de spectres stellaires
à analyser, il peut apparaître judicieux d’avoir un moyen de calculer la correction HETL à apporter
aux largeurs équivalentes mesurées, en particulier sur le CaT (dans le cadre de la mission Gaia). C’est
pourquoi, nous avons décidé de faire un ajustement polynômial à trois paramètres des ratiosW=W  des
raies du Mg I, du Ca I et du CaT, ce qui représente 9 ajustements : trois pour le Mg I 8 (8473, 8715 et
8736 Å), trois pour le Ca I (8525, 8583 et 8633 Å) et trois pour le Ca II (8498, 8542 et 8662 Å).
Ces ajustements doivent dépendre des trois paramètres de température effective Teff, gravité de
surface logg et de métallicité [Fe=H] des modèles d’atmosphères. Définissons trois variables, x, y et z
comme étant les variables centrées réduites associées à la Teff, au logg et à [Fe=H]. Ces trois variables
sont définies de telle sorte qu’elles prennent leurs valeurs dans l’intervalle [ 1;1]. Ainsi :
3500  Teff  5500 $ x = Teff 4375875
0;5  logg  2 $ y = logg 1;250;75 :
 4  [Fe=H]  0;5 $ z = [Fe=H] [Fe=H]med0;5 [Fe=H]int
(4.7)
Comme de nombreuses raies voient leur largeurs équivalentes s’annuler rapidement avec la déplétion
en métaux des modèles d’atmosphère, on a limité l’ajustement aux raies dont les largeurs équivalentes
calculées HETL sont supérieures à 1 mÅ. C’est pourquoi, pour chacune des neuf raies, on a défini une
métallicité minimale [Fe=H]min à partir de laquelle la raie disparaît qui permet de déterminer l’intervalle
de métallicité [Fe=H]int = 0;5  [Fe=H]min ainsi que la métallicité médiane [Fe=H]med = [Fe=H]min +
[Fe=H]int=2.
8. On considère que le triplet du Mg I à 8710, 8712 et 8717 Å à un ratioW=W  identique pour chaque composante ; ce
ratio est donné à la longueur d’onde moyenne du triplet, soit 8715 Å.
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FIGURE 4.11 – W=W  et [W=W ]aju en fonction de [Fe=H] et paramétrés en logg pour les raies Gaia du Mg I.
Les points représentent les calculs théoriques, les courbes les polynômes d’ajustements. Les couleurs paramètrent
logg : rouge (0,5), vert (1,0), bleu (1,5) et cyan (2,0). Chaque colonne de la figure représente un température
effective (3500, 4250 et 5250 K) ; chaque ligne est attribué à une raie : 8473 Å en haut, 8715 Å au milieu et 8736 Å
en bas.
C’est la précision souhaitée sur l’ajustement qui va déterminer l’ordre du polynôme. Pour déter-
miner cette précision, il est nécessaire d’avoir une expression générale qui permet d’arranger les
monômes en fonction de l’ordre du polynôme et en fonction du nombre de variables. Cette expression
générale est donnée en annexe E. Le monôme i est caractérisé par un coefficient ci.
Pour un ordre donné, il s’agit alors de déterminer l’ensemble des coefficients à partir des résultats
deW=W  données pour les raiesGaia (en annexe F). J’ai utilisé le module fotran90 LSQ (Miller, 1992) qui
ajuste les coefficients par la méthode de régression des moindres carrés. Ce module est particulièrement
bien adapté à l’ajustement polynômial et permet de mettre à jour les régressions au fur et à mesure que
de nouvelles données deviennent disponibles.
Ainsi pour le CaT, il est nécessaire d’aller à l’ordre 3 pour avoir une erreur maximale sur l’ajuste-
ment inférieure à 10 % et une erreur moyenne d’environ 1 %. Pour les raies à 8715 et 8736 Å du Mg I,
il est également nécessaire d’aller à l’ordre 3 pour avoir une erreur maximale inférieure à 10 % et une
erreur moyenne d’environ 2 %. Pour la petite raie du Mg I à 8473 Å ainsi que pour les 3 raies du Ca I
qui disparaissent en–dessous de [Fe=H] = 1, un ajustement à l’ordre 2 serait suffisant. Cependant, nous
avons fait le choix de prendre le même ordre pour tous les ajustements.
Ainsi, on obtient pour ces polynômes d’ajustement une combinaison linéaire de 20 monômes
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TABLE 4.8 – Coefficients des polynômes d’ajustement des rapports des largeurs équivalentes HETL/ETL
[W=W ]aju des raies Gaia. Les ajustements sont valables pour 3500  Teff  5500 K, 0;5  logg  2 et
[[Fe=H]]min  [Fe=H]+0;5. L’erreur maximale emax entre [W=W ]aju etW=W  est donnée en pourcentage. Ta-
ble du haut : coefficients pour les polynômes d’ordre 3 complet ; les valeurs soulignées représentent, pour chaque
raie, les termes les moins sensibles. Table du bas : coefficients pour les polynômes d’ordre 3 dont on n’a conservé
que les monômes significatifs.
Mg I Ca I Ca II
l [Å] 8473,688 h8715;255i 8736,012 8525,707 8583,318 8633,929 8498,018 8542,086 8662,135
[Fe=H]min  1:0  1:5  2:0  1:0  1:0  1:0  4:0  4:0  4:0
c0 1;04E+0 1;22E+0 1;31E+0 5;95E 1 7;01E 1 7;97E 1 9;85E 1 9;73E 1 9;70E 1
c1 3;32E 2 1;32E 1  7;45E 2  2;95E 2  1;08E 3 6;06E 2 4;20E 2 3;54E 2 3;81E 2
c2  1;74E 2  9;91E 2  2;41E 2  1;70E 2  4;14E 3 2;19E 3 9;87E 3 3;22E 3 2;67E 3
c3  1;52E 1  3;87E 2 1;57E 1 6;85E 2 2;16E 2  1;38E 2  8;39E 2  2;79E 2  2;94E 2
c4 1;50E 2  1;04E 1  6;34E 2 4;73E 2 5;09E 2 6;63E 2 4;29E 2 4;64E 2 4;59E 2
c5 2;29E 3 6;78E 2 1;78E 3 2;45E 2 2;10E 2 2;05E 2 3;04E 3  2;70E 3  1;93E 3
c6  7;76E 3  2;74E 2  1;39E 2 1;24E 2 6;42E 3 1;60E 4 3;17E 3 5;99E 3 4;85E 3
c7 2;24E 2  1;84E 2 8;05E 2 2;09E 1 1;85E 1 1;32E 1  3;68E 2 4;58E 3  1;59E 2
c8 4;39E 2 9;38E 2  2;14E 2 4;95E 2 3;89E 2 2;81E 1  3;62E 2  3;00E 2  2;80E 2
c9  1;24E 3  2;95E 1  2;42E 1  2;50E 2  3;73E 2  3;44E 2 1;14E 1 7;74E 2 9;46E 2
c10  2;31E 2 1;34E 2 3;44E 2  9;99E 2  1;03E 1  1;20E 1  2;53E 2  2;43E 2  2;30E 2
c11  6;92E 3  2;47E 2  2;50E 2 1;66E 2 5;43E 3 7;66E 4 1;06E 2 1;45E 2 1;35E 2
c12 7;55E 5 2;41E 3 1;10E 2 2;82E 3 2;75E 3  1;08E 3  9;70E 3  1;03E 2  9;10E 3
c13  4;29E 4  2;08E 4 7;36E 4 1;08E 4  8;65E 4  5;54E 4  2;42E 4  4;99E 4  6:43E 4
c14 4;43E 2 1;84E 1 1;20E 1 6;58E 4 8;40E 3 1;42E 2  3;33E 2  5;28E 2  5;46E 2
c15  1;23E 2  6;36E 2 3;98E 3  2;30E 3 2;86E 3 2;69E 5  8;93E 3 5;72E 4  2;90E 3
c16 8;76E 3 2;80E 2 7;85E 3 4;02E 3 4;19E 3 6;52E 3  1;09E 3  4;92E 3  4;73E 3
c17  2;28E 2  7;18E 2  1;18E 1 1;02E 2 1;06E 2 1;53E 2 3;95E 2 4;39E 3 1;98E-2
c18 1;90E 2 1;69E 2 5;08E 2 1;11E 2 9;79E 3 1;03E 2 2;63E 2 3;05E 2 3;06E 2
c19 3;75E 2 1;71E 2  5;34E 2 6;05E 2 6;29E 2 5;31E 2  7;57E 2  7;70E 2  8;20E 2
emax 3,2 6,6 8,9 4,9 4,4 3,7 6,4 7,2 7,9
Mg I Ca I Ca II
l [Å] 8473,688 h8715;255i 8736,012 8525,707 8583,318 8633,929 8498,018 8542,086 8662,135
[Fe=H]min  1;0  1;5  2;0  1;0  1;0  1;0  4;0  4;0  4;0
c0 1,03E+0 1,22E+0 1,31E+0 5,95E 1 7,05E 1 7,97E 1 9,88E 1 9,72E 1 9,73E 1
c1 3,32E 2 1,43E 1  6;84E 2  2;81E 2 6,00E 2 3,68E 2 3,71E 2 3,82E 2
c2  1;79E 2  9;26E 2  2;36E 2  1;67E 2 9,15E 3 3,05E 3 2,21E 3
c3  1;48E 1  3;90E 2 1,61E 1 7,11E 2 2,76E 2  8;44E 2  2;74E 2  3;18E 2
c4 1,50E 2  1;04E 1  6;34E 2 4,74E 2 5,13E 2 6,63E 2 4,22E 2 4,66E 2 4,60E 2
c5 6,79E 2 2,41E 2 2,12E 2 2,02E 2
c6  2;76E 2 1,22E 2 6,45E 3
c7 2,24E 2  1;86E 2 8,05E 2 2,09E 1 1,84E 1 1,32E 1  3;87E 2 5,33E 3  1;67E 2
c8 4,39E 2 9,46E 2  2;16E 2 5,01E 2 3,87E 2 2,81E 2  3;81E 2  2;93E 2  2;91E 2
c9  2;95E 1  2;42E 1  2;49E 2  3;69E 2  3;44E 2 1,12E 1 7,77E 2 9,38E 2
c10  2;31E 2 3,44E 2  9;98E 2  1;02E 1  1;20E 1  2;54E 2  2;43E 2  2;32E 2
c11  6;92E 3  2;49E 2  2;50E 2 1,61E 2 1,15E 2 1,42E 2 1,34E 2
c12  1;08E 2  9;03E 3
c13
c14 4,43E 2 1,84E 1 1,20E 1  3;22E 2  5;32E 2  5;47E 2
c15  1;23E 2  6;67E 2
c16 2,82E 2  5;81E 3
c17  2;26E 2  7;15E 2  1;18E 1 1,04E 2 1,14E 2 1,53E 2 4,17E 2 2,07E 2
c18 1,90E 2 5,08E 2 1,06E 2 6,51E 3 2,93E 2 2,95E 2 3,21E 2
c19 3,75E 2 1,72E 1  5;34E 2 6,04E 2 6,25E 2 4,85E 2  7;47E 2  7;74E 2  8;14E 2
emax 3,4 7,0 9,3 4,7 4,5 4,6 6,0 7,2 8,3
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4.2. Une grille de corrections HETL pour le magnésium et le calcium
FIGURE 4.12 – W=W  et [W=W ]aju en fonction de [Fe=H] et paramétrés en logg pour les raies Gaia du Ca II.
Les points représentent les calculs théoriques, les courbes les polynômes d’ajustements. Les couleurs paramètrent
logg : rouge (0,5), vert (1,0), bleu (1,5) et cyan (2,0). Les courbes en tirets représentent la formule d’interpolation
de Starkenburg et al. (2010) pour les raies à 8542 et 8662 Å.




+ c1 x + c2y + c3z
+ c4 x2 + c5xy + c6y2 + c7xz + c8yz + c9z2
+ c10 x3 + c11x2y + c12xy2 + c13y3 + c14x2z + c15xyz + c16y2z + c17xz2 + c18yz2 + c19z3
(4.8)
À l’aide du module LSQ, j’ai déterminé pour chacune des 9 raies, les 20 coefficients des polynômes
d’ajustement d’ordre 3 (table 4.8 en haut). Comme les variables sont centrées autour de 0 et réduite à
l’intervalle [ 1;1], les coefficients prennent également toutes leurs valeurs dans cet intervalle. Ainsi, on
peut mettre en évidence les variables ou les combinaisons de variables qui affectent le plus les ratios
W=W . Pour s’en assurer, on élimine les monômes dont la valeur absolue des coefficients et inférieur à
un certain seuil et on re–détermine le polynôme d’ajustement. Ainsi, par essai et erreur, on peut obtenir
des polynômes d’ajustement avec moins de 20 coefficients et une erreur maximale qui varie de moins
de 1 % (table 4.8 en bas). Les termes soulignés sont ceux qui ont été supprimés avant de re–calculer les
polynômes d’ajustement, pour chaque raie.
Les termes supprimés mettent en évidence la sensibilité du rapport HETL/ETL des largeurs équi-
valentes aux paramètres atmosphériques. Ainsi, les trois raies du CaT ne sont pas sensibles aux produits
des paramètres xy, xyz, y3, et peu sensibles aux produits y2 et y2z. Le triplet du Ca I n’est pas très sen-
sible aux termes d’ordre 3, ce qui s’explique simplement par le fait qu’on ne prend plus en considération
les W=W  pour [Fe=H] <  1 puisque [Fe=H]min =  1. Pour les raies du Mg I, les ratios ne sont pas
sensibles aux termes en xy2, y3 et peu sensibles aux termes xy, y2 et y2z. On remarque que le paramètre
de gravité de surface apparaît à l’ordre 1 ou 2 dans chacun de ces termes.
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Les ratios W=W  calculés ainsi que les polynômes d’ajustement déterminés sont représentés sur
la figure 4.11 pour le Mg I, en annexe B1 de Merle et al. (2011) pour le Ca I et sur la figure 4.12 pour
le CaT. Les points représentent les calculs théoriques et les courbes les polynômes d’ajustement. Pour
les raies du Mg I, la raie à 8473 Å est la moins sensible aux effets HETL ; le comportement du triplet
à 8710, 8712 et 8717 Å représenté par la raie fictive à 8715 Å devient sensible à la gravité de surface
quand la température et la métallicité décroissent ; enfin, le ratio W=W  du multiplet à 8736 Å, peu
sensible à la gravité de surface, est supérieur à 1,2 à métallicité solaire. Les ratios W=W  du triplet
du Ca I à 8525, 8583 et 8663 Å ont des variations très voisines et des valeurs toujours inférieures à
1,0. De même, les ratios W=W  du CaT sont très voisins : ils ont un comportement linéaire croissant
jusqu’aux environs de [Fe=H] =  2;5, puis augmentent fortement vers les métallicités décroissantes,
jusqu’à atteindre 1,38 pour le modèle à Teff = 3500, logg = 2, [Fe=H] =  4 ce qui correspond à une
correction HETL d’abondance D[Fe=H] = 0;28 dex.
Pour le CaT, il est possible de comparer le comportement des W=W  avec Starkenburg et al.
(2010). J’ai superposé leur formule d’interpolation 9 pour les raies à 8542 et 8662 Å sur la figure 4.12
pour les paramètres atmosphériques en commun. Leur formule d’interpolation est d’ordre 2 car elle ne
dépend pas de la gravité de surface. On constate que leur formule donne des ratios W=W  bien plus
grands qui peuvent avoisiner 1,50 à [Fe=H] = 4 pour Teff = 5000 K. L’accord entre nos formules d’in-
terpolation est bien meilleur à T = 4250 K. Ils ont utilisé des modèles d’atmosphères plan–parallèle
ATLAS9 et le code de transfert radiatif HETL DETAIL/SURFACE. L’impact sur les corrections d’abondance
peut être conséquente : pour le modèle à Teff = 5000 K, logg= 2 et [Fe=H] = 3, on obtient une correc-
tion D[Ca=H] 0;1 dex (annexe F) contre  0;2 dex pour eux.
Ces différences sont significatives et doivent être mieux approfondies. En effet, ils ont établi une
nouvelle relation de calibration CaT – [Fe=H] en prenant compte des effets HETL sur les largeurs équiva-
lentes des raies à 8542 et 8662 Å qui interviennent dans cette relation. Ce type de relation de calibration,
valable en principe pour  2;5  [Fe=H]   0;5, est utilisée pour déduire la métallicité des géantes
rouges dans les amas globulaires (Armandroff & Da Costa, 1991) mais aussi les galaxies sphéroïdales
naines (Battaglia et al., 2008) à partir de la mesure des largeurs équivalentes du CaT dans des spectres
à basse résolution. Leur nouvelle calibration modifie uniquement la distribution de métallicité de ces
étoiles en–dessous de [Fe=H] =  2;5, là où la différence entre nos formules d’interpolation est la plus
importante. Une étude plus approfondie devient alors nécessaire pour étudier en détail ces différences et
voir l’impact sur la nouvelle relation de calibration.
4.3 Chromosphères d’étoiles géantes K : extensions géométriques
L”impossibilité d’ajuster le cœur des raies du triplet IR du Ca II (CaT) dans Arcturus avec des
modèles théoriques purement photosphériques suggère la présence de chromosphères dans les géantes.
Les mesures interférométriques de diamètres angulaires dans le cœur du CaT devraient alors donner
la possibilité de sonder l’extension géométrique de ces chromosphères, en particulier dans les géantes
rouges froides.
Je me suis ainsi associé à des observations interférométriques sur un échantillon de sept étoiles
géantes froides pour déterminer leur diamètres angulaires dans le continuum et au cœur de certaines
raies. Ce travail novateur a permis, pour la première fois, d’apporter des contraintes géométriques afin
d’affiner les modèles théoriques de chromosphères. Parmi les observations interférométriques que nous
avons effectuées, j’ai porté mon attention sur la géante bCet pour laquelle existe un modèle d’atmosphère
avec chromosphère.
9. Leur formule d’interpolation est définie par le ratio inverseW =W .
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4.3.1 Principe de l’interférométrie astrophysique
L’interférométrie est une technique observationnelle récente, comparée à la spectrométrie tradi-
tionnelle, qui se révèle être un complément puissant dans la détermination des paramètres physiques
fondamentaux des étoiles que sont le rayon R?, la masse M? et la luminosité L? stellaires. Son principe
repose sur la nature ondulatoire de la lumière et des interférences qu’elle peut engendrer. En divisant le
front d’onde d’une onde lumineuse (monochromatique) provenant d’une source ponctuelle à l’aide d’un
dispositif optique adapté, on peut générer un système de franges spatiales dont la période est reliée à
une dimension géométrique caractéristique du dispositif de mesure. Pour une source étendue, ce qui est
le cas des étoiles, chaque paquet d’onde provenant d’une extrémité d’un diamètre de l’étoile crée son
propre système de franges qui, en général, se brouille avec tous les autres systèmes de franges et fait
disparaître les interférences. Si, par un moyen quelconque, on superpose les systèmes de franges, on est
alors capable d’observer un système de franges lié à la source étendue. Le moyen quelconque se trouve
être une ligne à retard qui va permettre de régler un déphasage d’une des voies interférentielles avec
l’autre. C’est ce déphasage qui, en définitive, est relié à l’écart angulaire entre les paquets d’ondes émis
par la source étendue. Si la distance à l’étoile est connue, alors il est possible d’obtenir une information
sur la structure géométrique de l’étoile, par exemple son rayon.
L’interférométrie astrophysique a été imaginé par H. Fizeau en 1868 pour la mesure de rayons stel-
laires et mise en œuvre pour la première fois par Michelson & Pease (1921) pour la mesure du rayon de
Bételgeuse. Elle a connu une seconde naissance à Nice. En effet, la technique de l’interférométrie longue
base 10 fut développée à l’Observatoire de Nice, au Mont–Gros, par Labeyrie (1975) qui mesura le di-
amètre de l’étoile Véga. Par la suite, le perfectionnement de cette technique donna naissance au GI2T 11
installé sur le plateau de Calern, au nord de Grasse, dont le recombinateur de faisceaux, REGAIN, se
trouve aujourd’hui au Mont Wilson, en Californie, installé sur CHARA 12. CHARA est formé d’un réseau de
six télescopes de 1 m placés par pairs sur les bras d’une configuration en Y. Il surpasse le VLTI, non par
la taille de ses télescopes mais par le nombre et la taille des lignes de bases qui peuvent atteindre 330 m
de long. Le recombinateur de faisceaux VEGA 13 (Mourard et al., 2009), digne successeur de REGAIN,
a été mis en service à l’été 2008. Il fonctionne dans le visible (entre 4500 et 8700 Å) et peut atteindre
des résolutions de 0,3 mas 14 pour des étoiles dont la magnitude apparente ne dépasse pas 7. Cet instru-
ment est dévoué à la recherche des paramètres stellaires fondamentaux, à l’étude des environnements
circumstellaires ainsi qu’à l’étude des étoiles actives (pulsation, polarisation, structure de surface, etc.).
4.3.2 Étoiles coronales et non–coronales : la division de Linsky-Haisch
L’échantillon de géantes observées a été fait sur la base d’observations faites dans les années 1970
(Linsky & Haisch, 1979) selon laquelle il existerait deux types de géantes actives : celle avec une émis-
sion UV et X et celle sans émission. Les étoiles à émission UV et X sont associées à la présence d’une
couronne d’une température de l’ordre 106 K qui confine l’extension géométrique de la chromosphère
alors que celles sans émission auraient des chromosphères très étendues n’excédant pas une température
de 2 108 K. Ces observations ont amené Linsky & Haisch (1979) à définir deux catégories d’étoiles
géantes en fonction de l’indice de couleur V  R (voir figure 4.13 à gauche, séparation à V  R = 0;8
pour la classe III de luminosité) : les étoiles avec couronnes (cercles en traits pleins) et les étoiles sans
couronnes (cercles en trait discontinus). Par la suite, il a été découvert des étoiles qualifiées d’hybrides
possédant à la fois de l’émission X et un indice V  R> 0;8 (Hartmann et al., 1980).
10. C’est–à–dire recombinant deux télescopes distincts.
11. Grand Interféromètre à 2 Télescopes dont la ligne de base pouvait atteindre 60 m.
12. Center for High Angular Resolution Astronomy.
13. Visible spEctroGraph and polArimeter.
14. milli–arcsecondes.
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FIGURE 4.13 – Figure de gauche : classe de luminosité en fonction de l’indice de couleur V  R. La ligne de
séparation coronale (trait discontinu) appelée aussi ligne de division Linsky–Haisch. Les cercles en traits plein
indiquent les étoiles avec émission X, alors que les cercles en traits discontinus indiquent les étoiles sans émission
X. La taille des cercles est proportionnelle au rapport du flux en X sur le flux bolométrique. Figure extraite de
Antiochos et al. (1986). Figure de droite : diagramme HR théorique. Les tracés évolutifs d’étoiles de 1 et de 3
M à composition chimique solaire sont représentés. Les traits pointillés représentent les iso–rayons. La séquence
principale est représentée en grisée. La ligne de séparation coronale est représentée en gris hachuré. Figure extraite
de Suzuki (2007).
Ces observations montrent que la division de Linsky–Haisch doit plutôt être considérée comme
une zone de transition. D’une part, les étoiles coronales possèdent des vents stellaires chauds et rapides
avec des pertes de masses négligeables ; de l’autre, les étoiles non–coronales ont des vents froids, lents,
avec des pertes de masses importantes (Carpenter, 1998). Le diagramme HR de la figure 4.13, à droite,
montre le tracé évolutif d’une étoile de type solaire et de 3 M. Ce diagramme permet de mettre en
perspective la division de Linsky–Haisch comme une étape dans l’évolution stellaire qui se traduit par
un étalement géométrique de la chromosphère en fonction de sa position sur la branche des géantes.
4.3.3 Mesures interférométriques dans les raies spectrales
L’observable résultant de l’interférence de plusieurs faisceaux est la visibilité complexe des
franges d’interférence qui représente la transformée de Fourier de la distribution d’intensité de l’étoile
observée. On associe à cette grandeur complexe son module, la visibilité V , et son argument, la phase j.
La visibilitéV correspond au contraste des franges d’interférences et fournit des contraintes géométriques
sur la taille et la distribution d’intensité de l’étoile. Lorsque cet observable est disponible dans plusieurs
canaux spectraux, on dispose de la dépendance des grandeurs géométriques avec la longueur d’onde. La
phase j n’est pas mesurable directement à cause de la turbulence atmosphérique (contrairement à l’inter-
férométrie radio). Cependant, il est possible de mesurer la phase entre deux canaux spectraux définissant
la phase différentielle jdiff (Mourard et al., 1989). Elle fournit une indication des propriétés de symétrie
de l’étoile relativement aux canaux spectraux observés. La variation chromatique de la phase différen-
tielle peut provenir d’une distribution asymétrique de l’intensité de l’étoile dont les structures émettent
préférentiellement à certaines longueurs d’onde. Dans le cas d’une source partiellement ou non résolue,
la phase différentielle peut être reliée au déplacement du photocentre.
La détermination du rayon angulaire à partir de la visibilité dépend du modèle de distribution d’in-
tensité que l’on suppose. Le modèle de disque uniforme (DU) est le plus élémentaire mais ne représente
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pas correctement la réalité. En effet, à cause de l’opacité, l’intensité lumineuse décroît du centre vers le
bord de l’étoile en suivant une loi d’assombrissement centre–bord (ACB). L’ACB se définit par la relation
In(tn ' 1;µ)=In(tn ' 1;1) où In(tn ' 1;1) représente l’intensité centre–disque où µ= 1. Comme l’ACB
n’est mesuré que pour le Soleil, on peut utiliser des modèles d’atmosphères pour calculer l’intensité
émergeante en fonction de µ et en déduire des ACB théoriques. Ces ACB théoriques sont ensuite ajustés
par des polynômes en µ d’ordre 3 (Hanbury Brown et al., 1974), par des lois linéaires ou non–linéaires
en µ (Claret et al., 1995; Diaz-Cordoves et al., 1995; Claret, 2000). Les modèles d’atmosphères utilisés
dans ces références sont plan–parallèles et à l’ETL.
Les ACB théoriques sont alors choisis de telle sorte que leurs visibilités associées ajustent aux
mieux le ou les points de mesures effectuées. Le premier minimum de la courbe de visibilité ajustée est
directement relié à la taille angulaire de l’étoile 15. Pour une loi de DU, on mesure un rayon angulaire
qDU qui dépend de la longueur d’onde. Pour une loi d’ACB, on mesure un rayon angulaire assombri qDA
indépendant de la longueur d’onde 16. Ces mesures, effectuées dans le continuum du rayonnement de
l’étoile définissent un rayon angulaire (DU ou DA) photosphérique. Afin de pouvoir étudier les propriétés
géométriques des chromosphères situées juste au-dessus des photosphères des étoiles géantes rouges, il
est nécessaire de mesurer des visibilités dans des raies dont le cœur se forment dans la chromosphère.
C’est pourquoi la raie Ha et le triplet du Ca II dans l’IR ont été sélectionnées.
Cependant, l’ACB au cœur des raies se formant au-dessus de la photosphère ne peut être obtenu
à partir de modèles uniquement photosphériques et ETL de type ATLAS9 ou MARCS. Étant donné que
la formation du cœur dépend des raies considérées, on peut sonder la haute atmosphère de ces étoiles
en observant dans différentes raies. Il est alors nécessaire d’utiliser des modèles semi–empiriques pour
lesquels un modèle de chromosphère existe. Dans la littérature, seule l’étoile b Cet de notre échantillon
possède un tel modèle, celui déterminé par Eriksson et al. (1983).
4.3.4 Profils des raies du CaT dans b Cet
La campagne d’observation des sept géantes sélectionnées (b et h Cet, d Crt, r Boo, b Oph,
109 Her et i Cep) s’étale de mai à novembre 2010. Pour l’ensemble des sept géantes observées, les
paramètres stellaires fondamentaux ont été déterminés à partir des mesures des rayons angulaires qDA,
des parallaxes Hipparcos (Perryman et al., 1997) et des flux bolométriques obtenus en utilisant : les
magnitudes en bande K (catalogue 2MASS, Skrutskie et al. 2006), les corrections bolométriques dans
la bande K (Houdashelt et al., 2000) et en s’affranchissant de l’extinction interstellaire dans la bande
V (Chen et al., 1998). L’étoile b Cet 17 est une géante rouge de type spectral K0III et de métallicité
solaire pour laquelleV R= 0;72. Son rayon et sa température effective interférométriques obtenus sont
R? = 16;80;3 R et Teff = 483870 K. Une masse précise deM? = 3;100;05M a été obtenue en
utilisant le code d’évolution stellaire CESAM2k 18 (Morel, 1997). Pour cela, nous avons limité le calcul du
tracé évolutif pour un rayon correspondant au rayon interférométrique mesuré, aux abondances solaires
Grevesse et al. (1993), sans rotation mais avec diffusion microscopique des éléments (Burgers, 1969).
La gravité de surface ainsi déduite est log g= 2;45.
Les paramètres atmosphériques utilisés par Eriksson et al. (1983) sont les suivants : Teff = 4900 K,
log g = 2;90, [Fe=H] = 0 en géométrie plan–parallèle. La valeur de leur température effective est dans
la barre d’erreur de la température effective interférométrique que nous avons mesurée. Cependant, leur
gravité de surface est 3,5 fois supérieure à celle que nous avons déterminée. Cet écart est lié à la paral-
laxe utilisée par Eriksson et al. (1983) qui est presque deux fois supérieure à la parallaxe mesurée par
Hipparcos. Ainsi, b Cet était supposée plus proche et donc plus petite, elle était connue pour avoir un
15. Des mesures dans les lobes secondaires permettraient de détecter des structures plus fines à la surface de l’étoile.
16. Dans les bandes photométriques pour lesquelles les ACB théoriques sont définis.
17. HD4128 ou HR188 considérée comme une étoile de référence par l’IAU.
18. Code d’Évolution Stellaire Adaptatif et Modulaire, version 2000.
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FIGURE 4.14 – Modèle d’atmosphère semi–empirique de b Cet d’Eriksson et al. (1983). Profils de température
et de densité électroniques en fonction de l’altitude. Ce modèle comprend la photosphère, la chromosphère et la
zone de transition. Le minimum de température Tmin = 3750 K définit l’origine des hauteurs dans leur modèle. La
température de la chromosphère moyenne, appelée température de plateau Tp, est également représentée.
rayon R? = 8;9 R, ce qui explique la sur–estimation de sa gravité de surface. Le log g que nous avons
adopté est en bon accord avec la valeur déterminée par Kovacs (1983) utilisant l’équilibre d’ionisation du
fer. La figure 4.14 représente leur modèle d’atmosphère de b Cet en fonction de l’altitude z (ayant défini
z= 0 au minimum de température Tmin = 3575 K). Ils définissent une température de plateau Tp = 5500 K
correspondant à la chromosphère moyenne. D’après leur modèle, l’étendue de la chromosphère de b Cet
s’étend de 1 R? à RC  1;01 R?, où R? est le rayon photosphérique et RC le rayon chromosphérique. Cette
valeur est très faible à cause de leur gravité élevée.
En utilisant les paramètres issus des observations interférométriques (Teff = 4830 K, logg= 2;45)
et une métallicité solaire, suivant en cela Eriksson et al. (1983), j’ai interpolé un modèle d’atmosphère
sphérique en utilisant quatre modèles de la grille MARCS à composition chimique solaire (voir annexe B) :
deux modèles à 3000 et 4000 K, avec chacun deux modèles à log g = 2 et logg = 3. La vitesse de
micro–turbulence est considérée indépendante avec la profondeur et est prise égale à 2 km s 1, en bon
accord avec la valeur déterminée par Kovacs (1983) de 2,3 km s 1. En utilisant le modèle d’atome du
Ca II décrit dans le chapitre 3 de cette thèse, j’ai calculé les profils de raies du CaT avec MULTI à l’ETL et
HETL.
L’instrument VEGA@CHARA n’a pas une résolution suffisante pour sonder en détail le profil de la
raie. Nous n’avons pas cherché à reproduire le spectre produit par VEGA@CHARA. Nous l’avons fait à par-
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FIGURE 4.15 – Fonctions de contribution au flux du CaT en fonction de logmatm dans b Cet pour le modèle
d’Eriksson et al. (1983) (bleu) et pour le modèle hybride ajusté (rouge), dans le continuum (trait épais) et dans le
cœur de chaque raie (trait fin).
tir des spectres de NARVAL@TBL 19. Ces spectres ont été retrouvés grâce à l’archive en ligne de NARVAL 20.
Afin de confronter la forme des profils théoriques aux observations, nous les avons dégradés à la réso-
lution de R= 80000 (à comparer à la résolution de  30000 pour les observations interférométriques de
b Cet). J’ai corrigé les spectres observés de la vitesse radiale de b Cet en soustrayant vR = 13;32 km s 1
(Massarotti et al., 2008).
Les profils synthétiques à l’ETL et HETL du CaT calculés avec le modèle MARCS interpolé sont
représentés sur la figure 4.16, en haut. Les ailes des raies, formées à l’ETL, sont très bien reproduites.
En revanche, le cœur des raies ne l’est pas, que l’on soit à l’ETL ou pas. On met ainsi en évidence une
contribution chromosphérique. La taille de cette contribution est diminuée si on utilise les profils ETL.
Pour déduire les lois d’ACB HETL dans le cœur des raies du CaT, il est donc nécessaire d’inclure
un modèle de chromosphère. Plutôt que d’utiliser le modèle d’Eriksson et al. (1983) qui ne permet pas de
reproduire correctement le CaT, du fait d’une gravité de surface utilisée erronée, j’ai choisi de combiner
de façon empirique le modèle de photosphère MARCS avec le modèle de chromosphère d’Eriksson et al.
(1983) pour former un modèle hybride susceptible de reproduire les profils du CaT. La Teff du modèle
MARCS interpolé étant inférieure à celle utilisée dans le modèle semi–empirique, le minimum de tempé-
rature du modèle interpolé est Tmin = 3446 K. Les profils de température et de densité électronique sont
donnés en fonction de la densité intégrée matm(z) =
R zmax
z rdz0 dans le modèle d’Eriksson et al. (1983).
C’est donc sur cette échelle, et non sur celle de la profondeur optique radiale à 5000 Å dans le continuum,
que j’ai raccordé la chromosphère du modèle–semi empirique à la photosphère MARCS.
Les profils calculés avec ce premier modèle hybride faisait apparaître de l’émission autour du
cœur. Cette émission est liée à la température du plateau. J’ai donc dimensionné le profil de température
chromosphérique de telle sorte qu’il n’y ait plus d’émission afin de reproduire les profils observés. Cela
m’a conduit à diminuer la température du plateau à Tp = 4500 K. J’ai multiplié le profil de température
chromosphérique par 9=10 et le profil de densité électronique par 10=9 dans l’hypothèse où chaque
couche de l’atmosphère suit la loi des gaz parfaits. Ensuite, j’ai ajusté le cœur gaussien des raies en
faisant varier la vitesse de microturbulence de la couche chromosphérique. Le meilleur ajustement est
obtenu en multipliant par 1,2 le profil de vitesse de micro–turbulence.
Le modèle d’atmosphère hybride ainsi ajusté est présenté sur la figure 9 de l’article joint ci-après.
Les fonctions de contribution au flux au cœur des raies montrent que ces cœurs se forment dans la
moyenne chromosphère entre logmatm =  2;0 et logmatm =  4;5 (figure 4.15). Cette figure montre
également que la raie à 8498 Å se forme moins haut dans la chromosphère que les deux autres, bien
qu’elle soit plus sensible aux écarts à l’ETL (Merle et al., 2011). Les profils synthétiques obtenus à
l’ETL et HETL (figure 4.16, au milieu) montrent clairement l’effet de la remontée en température de la
19. Télescope Bernard Lyot de deux mètres, localisé à l’observatoire du Pic du Midi de Bigorre.
20. Accessible à l’URL http://tblegacy.bagn.obs-mip.fr
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FIGURE 4.16 – Profils du CaT (à droite) en fonction des modèles d’atmosphères de b Cet (à gauche) et du
transfert ETL ou HETL comparés aux observations NARVAL@TBL. Figures du haut : profils de raies du CaT à
l’ETL et HETL pour le modèle MARCS interpolé à Teff = 4830 K, logg = 2;45, [Fe=H] = 0. Figures du milieu :
profils de raies du CaT à l’ETL et HETL pour le modèle hybride adapté. Figures du bas : profils de raies du CaT
HETL pour le modèle d’Eriksson et al. (1983) et pour le modèle hybride adapté.
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FIGURE 4.17 – Lois d’assombrissement centre–bord du CaT et du continuum local dans b Cet calculées pour
32 directions avec le modèle hybride ajusté. Figure de gauche : ACB calculé à l’ETL. Figure de droite : ACB
calculé HETL.
chromosphère qui fait apparaître un cœur en émission à l’ETL, image d’une fonction source prise égale
à la fonction de Planck avec une température plus élevée. Finalement, j’ai comparé les profils obtenus
HETL avec le modèle d’Eriksson et al. (1983) et le modèle hybride ajusté sur la figure 4.16, en bas. La
raie à 8662 Å est la plus difficile à reproduire. Pour les ajustements, j’ai également fait varier la vitesse
de macroturbulence pour les raies à 8498, 8542 et 8662 Å.
4.3.5 Lois d’assombrissement centre–bord HETL dans le cœur des raies du CaT
Ce modèle d’atmosphère hybride ajusté va nous permettre de calculer l’intensité monochroma-
tique au coeur des raies en fonction des directions µ considérées pour en déduire les lois d’ACB. Mais
dans le code MULTI, le nombre de directions est limité à 10. Le flux monochromatique est calculé par une
intégration numérique basée sur la méthode de Gauss–Legendre telle que
R +1
 1 f (µ)dµ = å
n
i=1wi f (µi).
Cette méthode permet de calculer facilement l’intégrale mais nécessite de connaître les poids wi et cette
méthode fixe les valeurs des directions µi (points de quadratures correspondants aux zéros de polynômes
de Legendre) qui ne peuvent pas être choisies arbitrairement. Ce qui signifie que l’on ne peut pas avoir
beaucoup de points proches du limbe, ce qui peut impacter l’ACB calculé.
J’ai donc re–écrit la routine de MULTI chargée de fournir les poids et les quadratures en fonction
du nombre de directions fixées, les poids wi et les quadratures µi pour n= 20;32;96 et 128 directions en
double précision 21. On améliore ainsi considérablement la résolution des ACB. Avec 128 directions, on
obtient 8 directions proches du limbe (comprises entre µ = 0 et µ = 0;01). Ceci m’a permis de vérifier
qu’il n’y avait pas d’émission au coeur des raies dans le limbe. Une fois cette étape vérifiée, j’ai réduit le
nombre de directions à n= 32 pour réduire les temps de calculs.
Avec le modèle d’atmosphère hybride ajusté, on obtient donc les lois d’assombrissement centre–
bord présentées sur la figure 4.17 pour le continuum local et au cœur des raies du CaT. J’ai calculé
les ACB au cœur du CaT en moyennant les intensités monochromatiques sur 0,25 Å afin d’avoir les
mêmes largeurs de canaux spectraux que pour les mesures interférométriques des visibilités de b Cet. La
forme de l’ACB obtenue à l’ETL fait apparaître de l’émission dans le limbe, hypothèse que nous avions
soutenue au début de notre étude, mais qui se révèle ne pas être correcte comparée à la forme obtenue
HETL. A l’ETL cette émission dans le limbe est responsable de l’émission dans le cœur des profils
21. Valeurs numériques accessibles à l’URL : http://www.holoborodko.com/pavel/numerical-methods/
numerical-integration
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FIGURE 4.18 – Figure de gauche : ajustement des mesures de visibilités différentielles de b Cet : en noir dans
le continuum et en couleur dans le cœur des composantes du CaT (en rouge, vert et bleu à 8498, 8542 et 8662 Å,
respectivement). Figure de droite : agrandissement de la figure de gauche et ajout des visibilités calculées à l’ETL
pour comparaison (en traits discontinus).
spectraux calculés, absents des observations, comme on peut le voir sur le milieu de la figure 4.16. C’est
pourquoi, l’ACB a la forme d’un disque assombri classique sans émission dans le limbe. Nous avons
représenté les ACB avec des polynômes d’ordre trois en µ puis ajusté les mesures de visibilités de b Cet.
4.3.6 Résultats et discussion
Une fois les lois d’ACB déterminées, il est possible d’ajuster les mesures de visibilités en calculant
les transformées de Hankle de ces lois. On obtient ainsi la taille angulaire des disques assombris. La
détermination du rayon stellaire correspond à l’ajustement des points de visibilités dans le continuum
(photosphère) ; celle du rayon chromosphérique correspond à l’ajustement des points de visibilités dans
le cœur des composantes du CaT (chromosphère). La figure 4.18 représente ces ajustements sur b Cet
dans le continuum où nous avons obtenus plusieurs points de visibilités et dans les composantes du CaT.
Les tailles angulaires des DA sont plus grand dans le CaT que dans le continuum, ce qui se traduit par des
rayons chromosphériques plus grands que le rayon photosphérique. L’agrandissement de la figure 4.18,
à droite, permet de mettre en évidence les différences entre les visibilités théoriques déterminées à l’ETL
(traits de couleur discontinus) de celles déterminées HETL (traits de couleur continus).
Les mesures interférométriques de rayons photosphériques de sept géantes K ont été effectuées
dont six pour la première fois. La mesure du diamètre angulaire assombri de b Cet que nous avons
obtenue qDA = 5;29 0;08 mas est en bon accord avec la valeur déterminée par Richichi et al. (2009)
avec l’instrument VINCI@VLTI (5;33 0;05 mas). De plus, les mesures interférométriques d’extension
géométrique de chromosphères ont été effectuées pour la première fois en utilisant le CaT et la raie
Ha. Pour b Cet, cette extension varie entre 16 et 30% du rayon stellaire (voir la table 4.9). Nous avons
également comparer les diamètres angulaires obtenus à l’ETL et HETL de b Cet. La quatrième colonne
de la table 4.9 donne l’écart relatif de diamètre angulaire où DqDA = qDA qDA ; avec qDA déterminé en
utilisant les lois d’ACB à l’ETL. Les écarts obtenus montrent que la prise en compte des effets HETL
permettent de corriger de 5 % les rayons chromosphériques par rapport à leurs valeurs à l’ETL. Pour les
autres étoiles géantes du programme avec des mesures dans le CaT (h Cet, d Crt et r Boo), l’absence de
modèles de chromosphères nous a amenés à faire l’hypothèse que les lois d’ACB au cœur des raies du
CaT de b Cet s’appliquaient également. Sous cette hypothèse, l’extension de la chromosphère de d Crt
atteint 47 %.
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TABLE 4.9 – Extensions chromosphériques de b Cet à partir des ACB HETL : diamètres angulaires DU et DA,
écart relatif de diamètre angulaire par rapport à l’ETL (DqDA=qDA) ainsi que rayon chromosphérique estimé RC.
l [Å] qDU [mas] qDA [mas] DqDA=qDA [%] RC [R?]
continuum 5;290;08 0,0 1
8498 5;820;20 6;110;21 5,2 1;160;04
8542 6;400;23 6;720;24 4,3 1;270;05
8662 6;580;24 6;910;25 4,6 1;310;05
L’autre résultat remarquable 22, est la détection d’une signature de phase différentielle au cœur des
raies du CaT dans quatre étoiles du programme (b et h Cet, d Crt et r Boo) qui pourrait s’expliquer
par l’inhomogénéité des chromosphères et donc la présence de structures modifiant la distribution de
brillance monochromatique (figure 6 de Berio et al. 2011).
Ainsi, la ligne de séparation coronale de Linsky–Haisch traduit plus un biais observationnel de
l’époque. En effet, la seule étoile de notre échantillon à gauche de la division Linsky–Haisch censée
posséder une chromosphère très fine, b Cet, a montré avoir une extension géométrique pouvant atteindre
30% du rayon stellaire, ce qui est très supérieur à la valeur obtenue avec le modèle d’Eriksson et al.
(1983) qui prédisait une extension de l’ordre de 1 % du rayon stellaire, ou encore des estimations spec-
troscopiques UV de Carpenter et al. (1985) qui prévoyaient des extensions chromosphériques inférieures
à 0,1 % pour les étoiles coronales. On peut donc considérer b Cet comme une étoile hybride plutôt que
coronale, puisque nous montrons qu’elle possède une chromosphère étendue associée à de l’émission
UV.
Des modèles théoriques plus récents que Eriksson et al. (1983) confirment nos déductions des
observations interférométriques que nous avons réalisées. Des modèles basés sur la dissipation d’ondes
acoustiques comme mécanisme de chauffage des chromosphères et de pertes de masses de géantes et
super–géantes froides (Cuntz, 990a,b) prédisent des extensions allant de 10 à 20% du rayon stellaire. Plus
récemment, des modèles basés sur la dissipation d’ondes d’Alfvén 23 comme mécanisme de chauffage
des chromosphères et de pertes de masses des étoiles tardives (Suzuki, 2007) permettent d’expliquer
physiquement l’évolution de la structure de la chromosphère et de la couronne le long de la branche des
géantes. En particulier, ces modèles montrent la disparition des couronnes quand la division de Linsky–
Haisch est franchie. Par ailleurs, ces modèles expliquent aussi que les étoiles hybrides émettent en X
grâce la présence de bulles très chaudes et très ténues ( 105 106 K) dans une chromosphère étendue
plus froide (. 2 104 K). Enfin, ces modèles prédisent également l’existence de bulles suffisamment
froides pour permettre la formation de molécules.
Afin de valider les prédictions des modèles de Suzuki (2007), et puisque nous avons détecté des
variations de phase différentielle au cœur du CaT, nous allons poursuivre l’étude de la structure de la
chromosphère de b Cet. D’une part, d’autres observations interférométriques sur VEGA@CHARA de b Cet
sont en cours pour étudier la forme et la taille des structures associées aux bulles chaudes du modèle de
Suzuki (2007) ; d’autre part, une demande de temps de télescope a été faite sur AMBER@VLTI pour étudier
les zones de formation des raies moléculaires de CO associées aux bulles froides du même modèle.
22. Davantage détaillé dans l’article.
23. ondes magnéto–hydrodynamiques.
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4.4 Étude du contenu en fer de la galaxie dSph Carina
Les galaxies sphéroïdales naines sont de bons laboratoires pour tester les modèles de structure et
d’atmosphères des étoiles déficientes en métaux. Parmi celles-ci, la galaxie dSph Carina commence à
nous dévoiler son contenu grâce à des études photométriques et spectroscopiques très récentes (Bono
et al., 2010; Fabrizio et al., 2011). Elles ont permis de séparer rigoureusement les étoiles appartenant à
Carina des étoiles du champ et d’étudier les différentes populations stellaires qui la composent.
Dans l’étude qui suit, nous nous posons le problème de valider le résultat de Bono et al. (2010)
sur la photométrie à savoir que les géantes rouges (GR) de Carina ont une dispersion en fer relativement
faible (de l’ordre de 0,2 dex) par rapport à ce que proposent d’autres auteurs dans la littérature de ces
dernières années. Pour cela nous avons fait une analyse d’abondance du fer par synthèse spectrale en
utilisant le code de transfert radiatif 1D MOOG 24 (Sneden, 1973), sur des spectres à haute résolution
(R= 38700).
4.4.1 Les motivations d’une nouvelle analyse spectroscopique du contenu en fer
Découverte en 1977, la galaxie naine elliptique Carina (de type dSph) fait partie des galaxies
naines du Groupe Local (figure 4.19, à gauche), au même titre que les galaxies dSph Fornax, Sextant,
Sculptor, etc. Elle est située à environ 300 000 années–lumière du Soleil. La galaxie dSph Carina est si
faible et diffuse qu’elle est très difficile à observer (elle se devine à peine sur la figure 4.19, à droite, bien
que l’image soit composite ; les étoiles les plus brillantes étant des étoiles de champ n’appartenant pas à
cette galaxie). Pourtant, on pense que des galaxies de ce type sont très nombreuses dans l’Univers mais
extrêmement difficile à détecter (Tolstoy, 2003; Mateo, 2005).
La galaxie dSph Carina abrite plusieurs populations stellaires : une population vieille âgée d’envi-
ron 12 milliards d’années et une ou deux plus récentes âgées de 6 et 3 milliards d’années. L’ensemble des
étoiles observées de Carina (Stetson et al., 2011) est représenté sur les diagrammes couleur–magnitudes
24. version 2009, qui n’est plus disponible en ligne, la version disponible actuellement étant celle de 2010, accessible à :
http://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html
FIGURE 4.19 – Figure de gauche : Localisation des galaxies naines satellites de la Voie Lactée. De R. Powell
(http://www.atlasoftheuniverse.com/sattelit.html). Figure de droite : image composite de la galaxie
naine elliptique Carina résultant de la combinaison de centaines d’images en bande U;B;V et I obtenues avec
de nombreux télescopes incluant le télescope MPG/ESO de 2,2 mètres et le Wide Field Imager. ESO/G. Bono &
CTIO (http://www.eso.org/public/images/potw1126a).
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FIGURE 4.20 – Diagrammes couleur–magnitude de la galaxie Carina avec isochrones BaSTI. Le catalogue pho-
tométrique est celui de Bono et al. (2010). Figure extraite de Stetson et al. (2011).
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de la figure 4.20 et met en évidence ces populations de différents âges par la présence de plusieurs « turn–
off » 25. Ceci implique que cette galaxie a connu plusieurs épisodes de formations stellaires. Malgré ses
populations d’âges très différents, son diagramme couleur–magnitude présente une branche de géantes
rouges (BGR) très peu étalée, qui ne semble pas dépendre de la population stellaire considérée.
C’est pourquoi, l’analyse des GR dans une galaxie peut nous en apprendre beaucoup sur la compo-
sition chimique du milieu qui les a vues naître si l’on suppose leurs atmosphères non encore polluées.
De plus, comme elles sont brillantes, elles sont plus faciles à observer. Enfin, elles couvrent tous les âges
de populations stellaires comme le montrent les isochrones théoriques de la figure 4.20. L’analyse pho-
tométrique prédit ainsi une faible dispersion de la distribution de métallicité des GR de Carina, de l’ordre
de 0,25 dex (Bono et al., 2010), centrée autour de [Fe=H] =  1;70 0;19 dex qui sont en bon accord,
au moins sur la dispersion, avec des mesures spectroscopiques ETL faites sur 52 GR par Smecker-Hane
et al. (1999).
Une étude portant sur cinq GR montrent, même si le nombre d’étoiles est faible, une dispersion
de 0,2 dex Shetrone et al. (2003). Plus récemment, Koch et al. (2006) ont montré sur une étude à basse
résolution (R = 6500) de 437 GR que la distribution de métallicité a une dispersion de 0,33 dex, ce qui
est remarquablement peu pour la taille de l’échantillon. Sur un échantillon beaucoup plus restreint de dix
GR, Koch et al. (2008) obtiennent une dispersion plus importante de 0,51 dex.
Il nous a semblé important de ré–analyser de façon homogène, les GR les plus brillantes avec
des spectres à plus haute résolution afin de mieux cerner cette dispersion. Par ailleurs, ces différentes
études ont été réalisées en forçant l’équilibre d’ionisation du fer à être à l’ETL. Nous avons décidé de
ré–analyser les spectres sans faire d’a priori sur l’équilibre d’ionisation et donc d’utiliser uniquement les
températures et les gravités de surfaces issues de la photométrie et des isochrones.
4.4.2 Observations, vitesses radiales et analyse photométrique
Les spectres à plus haute résolution (R= 38700) sont issus de l’ESO Science Archive et compren-
nent 9 spectres mesurés avec UVES@VLT en mode fente et 80 spectres avec FLAMES- GIRAFFE@VLT en
mode multi–fibres. Les spectres couvrent le domaine de longueurs d’onde allant de 4780 à 6825 Å avec
des S=B compris entre 15 et 45. Chaque spectre s’étale sur 37 ordres, c’est–à–dire 37 bandes spectrales,
couvrant en moyenne 50 Å. L’ensemble des 89 spectres sont reliés à 72 GR localisées dans la région
centrale de Carina et dont les magnitudes apparentes dans le visible vont de 17,32 à 18,98. Les spectres
ont été réduits en utilisant la suite d’outils IRAF 26.
La mesure des vitesses radiales a été réalisée en prenant la valeur moyenne des mesures des po-
sitions d’une douzaine de raies faibles d’éléments lourds entre 6136 et 6200 Å. Nous avons déterminé
les vitesses radiales pour 66 GR. Pour les 6 autres nous n’avons pas pu identifier les raies à cause de
la mauvaise qualité des spectres. Parmi les 66 GR, 46 ont des vitesses radiales comprises entre 212 et
243 km s 1 qui correspondent aux vitesses radiales des étoiles de Carina (Fabrizio et al., 2011), les
autres étant probablement des étoiles de champ avec des vitesses radiales inférieures à 100 km s 1,
incluant deux possibles étoiles carbonées.
La température effective et la gravité de surface des 46 GR de Carina ont été déterminées en
utilisant la photométrie multi–bandes de Bono et al. (2010) et Stetson et al. (2011) et les isochrones a
12 Ga pour trois métallicités ([Fe=H] =  1;50 ;  1;79 ;  2;27) des modèles BaSTI (Pietrinferni et al.,
2004, 2006). Le module des distances est fixé à 20,15 et le dé–rougissement à 0,04 dans l’indice de
couleur B V (Dall’Ora et al., 2003). Les incertitudes sur la Teff et le logg issues de la photométrie sont
de l’ordre de 60 K et de 0;2 dex, respectivement. L’analyse photométrique des 46 GR révèle que
25. Lieu du diagramme HR où les étoiles quittent la séquence principale.
26. Image Reduction and Analyze Facility du National Optical Astronomy Observatories, accessible par ftp à : http:
//iraf.noao.edu/iraf-ftp.html
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TABLE 4.10 – Liste des 81 raies du Fe I et des 11 raies du Fe II utilisées dans l’analyse spectrale détaillée des 46
GR de Carina dans le domaine de longueurs d’onde [4780–8625] Å. Les énergies des niveaux bas et les forces
d’oscillateurs issues de VALD sont données ainsi que le facteur de ré–haussement FH de l’élargissement Van der
Waals, excepté quand la théorie ABO s’applique (directement implémentée dans la version 2009 de MOOG).
Fe I













5365,399 3,573  1;020 1,50
5367,466 4,415 0;443
5369,960 4,370 0;540








5859,586 4,549  0;419 1,50






5976,777 3,943  1;243 1,50
5984,815 4,733  0;196 1,50
6003,011 3,881  1;120










l [Å] Ei [eV] logg f FH
6136,994 2,198  2;950
6151,617 2,176  3;299




















































leurs températures effectives sont comprises entre 4100 et 4700 K, et que leurs gravités de surface sont
comprises entre logg= 0;4 et 1;3.
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4.4.3 Abondances ETL du fer par ajustement de profils individuels
La détermination photométrique des paramètres atmosphériques Teff et logg associée à une esti-
mation de la métallicité moyenne de Carina à [Fe=H]   1;7 (Helmi et al., 2006; Koch et al., 2008)
permet de faire une première sélection des modèles MARCS (Gustafsson et al., 2008) qui sont ensuite
utilisés pour une analyse plus détaillée des abondances. Avec le code d’interpolation de T. Masseron 27,
nous avons interpolé les modèles sphériques à 1M de la classe de métallicité « composition standard »
(voir la relation (4.3)) en utilisant les modèles à Teff = 4000;4250;4500;4750 K, logg= 0;5 ; 1;0 ; 1;5
et [Fe=H] = 2;0 ;  1;5. La vitesse de microturbulence adoptée pour tous les modèles est constante et
vaut x= 2 km s 1, suivant les résultats de Shetrone et al. (2003).
La sélection des raies du Fe I et du Fe II s’est faite sur la base de la liste de raies du fer de Ro-
maniello et al. (2008) que j’ai ensuite complétée par une sélection plus poussée. Ayant constitué une liste
de raies du fer à partir de VALD sur le domaine de longueurs d’onde comprises entre 4780 et 6825 Å 28,
j’ai synthétisé à l’ETL des spectres de raies du fer et je les ai comparés aux spectres de la GR la plus
brillante. J’ai ainsi obtenu une liste composée de 123 raies du Fe I et de 18 raies du Fe II exploitables.
Sachant que les ordres se recouvrent partiellement, 45 raies du Fe I et 5 raies du Fe II peuvent se retrouver
sur deux ordres successifs. Chaque raie du fer sélectionnée a ensuite été normalisée au continuum local
par un ajustement linéaire à deux points pris de part et d’autre de la raie, dans un domaine de 5 Å
autour de la longueur d’onde de la raie.
J’ai ensuite extrait l’ensemble des raies atomiques pour chacun des 37 ordres, en prenant soin
d’exclure les raies des éléments ionisés plus que deux fois et dont l’énergie d’excitation du niveau bas
est inférieure à 50 eV, ces contraintes étant imposées par le code MOOG, répondant ainsi au domaine
d’existence des raies dans les atmosphères stellaires. Sur la base VALD, 79524 transitions atomiques sont
référencées dans l’intervalle [4780–6825] Å 29. Parmi celles–ci, 3106 sont associées à des éléments ioni-
sés trois fois ou plus et 2903 sont associées à des niveaux bas dont l’énergie est supérieure ou égale à
50 eV.
Nous avons ainsi démarré l’analyse préliminaire des abondances en fer de raies présentes dans les
spectres observés par synthèse spectrale utilisant le code MOOG. J’y ai introduit la composition chimique
solaire de référence de Grevesse et al. (2007) (voir annexe B) pour laquelle AFe = 7;45. Ainsi, étoile
par étoile, spectre par spectre et ordre par ordre, nous avons synthétisé leurs spectres pour 6 valeurs
d’abondances avec un pas de 0,2 dex autour de la valeur des modèles [Fe=H] =  1;7. Les spectres
théoriques sont dégradés à la résolution des observations R 38700. Nous avons négligé les effets de la
rotation, ce qui est une hypothèse raisonnable dans les GR. Nous avons inspecté tous les spectres ajustés
et nous avons rejeté toutes raies qui semblaient suspectes, soit parce qu’elles étaient noyées dans le bruit,
soit parce qu’elles paraissaient mélangées avec des raies non présentes dans les spectres synthétiques,
soit encore par leurs détériorations par la trace d’un rayon cosmique dans le spectre. Nous avons ainsi
obtenu une première estimation de l’abondance en fer de chaque étoile en prenant la valeur moyenne des
abondances des raies.
Par la suite, de nouveaux modèles d’atmosphères MARCS avec ces abondances de fer ont été inter-
polés. Mais cette fois, nous avons utilisé des modèles de la classe de métallicité « a–poor », c’est–à–dire
non–enrichis en éléments a, comme montré par Koch et al. (2008) pour les GR de Carina, excepté pour
les modèles nécessitant une métallicité strictement inférieure à [Fe=H] = 2;0 puisqu’il n’y a pas de mo-
dèles MARCS disponibles dans cette classe avec [Fe=H] <  2;0. Pour cette seconde analyse, nous avons
rejeté les raies saturées ou trop bruitées. La liste réduite des 83 raies du Fe I et des 11 raies du Fe II avec
les forces d’oscillateurs associées est donnée dans la table 4.10. La théorie ABO s’applique pour toutes
27. Disonible sur le site MARCS : http://marcs.astro.uu.se/software.php
28. Sur cet intervalle de longueurs d’onde, on dénombre près de 17200 transitions atomiques du Fe I et Fe II dans VALD.
29. À la date du 26 octobre 2010.
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TABLE 4.11 – Estimation des incertitudes liées à la sensibilité des paramètres atmosphériques d[Fe=H]sens des
abondances du Fe I et du Fe II. Pour un modèle de GR à Teff = 4400 K, logg= 0;8, [Fe=H] = 1;6 et x= 2 km s 1,
nous avons [Fe I/H]= 1;70 et [Fe II/H]= 1;58. Variations autour des valeurs du modèle de référence. Les valeurs
de d[Fe=H]sens résultent de la somme quadratique moyenne des moyennes des écarts sur 100 K, 0;3 dex et
0;50 km s 1.
Ion dTeff [K] d logg [dex] dx [km s 1] d[Fe=H]sens
+100  100 +0;3  0;3 0;50
Fe I  0;11 +0;10  0;01  0;00 0;08 0;14
Fe II +0;10 +0;02  0:02 +0;13 0;03 0;10
les raies du Fe II et sur la majorité des raies du Fe I sélectionnées ; un facteur de re–haussement égal à
1,50 est utilisé si la valeur ABO n’est pas connue.
Afin de déterminer les barres d’incertitudes sur les abondances du Fe I et du Fe II mesurées pour
chaque étoile, nous avons pris en compte les incertitudes statistiques et les incertitudes liées à la déter-
mination des paramètres atmosphériques.
Les incertitudes statistiques sur une abondance stellaire sont données par la dispersion des mesures
d’abondances individuelles autour de la valeur moyenne pondérée. Pour calculer l’incertitude statistique
sur la valeur d’abondance du fer déterminée raie par raie, nous avons pris comme point de départ la
relation de Cayrel (1988) qui donne l’expression de l’incertitude sur la largeur équivalente. Quatre hy-
pothèses sont faites pour déterminer cette relation : l’élément de résolution dx et le rapport signal–à–bruit
S=B sont considérés constants sur la raie, sa valeur est inversement proportionnelle à la dispersion s du










Cette expression néglige l’incertitude liée au placement du continuum et l’incertitude liée à la détermina-
tion de la FWHM des raies. Pour les raies faibles dont les largeurs équivalentesW  sont proportionnelles
à l’abondance de l’élément, on peut relier l’incertitude sur l’abondance d[Fe=H] à l’incertitude sur la










De plus, si la résolution du spectrographe domine, c’est–à–dire si la FWHM du profil intrinsèque de la






où le rapport signal–à–bruit a été estimé pour chaque ordre et l’élément de résolution est pris tel que
dx= l=R. Pour estimer ces erreurs, nous avons supposé des valeurs standards de l’ordre de 50 mÅ pour
les raies du Fe I et 30 mÅ pour les raies du Fe II. Les abondances des raies se répétant sur deux ordres
consécutifs ont été moyennées et pondérées par l’inverse de leurs incertitudes. Les abondances en Fe I et
en Fe II déduite pour chaque étoile résultent de la moyenne des abondances individuelles pondérées par
l’inverse des incertitudes individuelles. Ainsi pour chaque étoile, le nombre de raies du fer utilisées ne
tient pas compte des répétitions.
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Pour estimer les incertitudes liées à la sensibilité des modèles à la température effective et à la
gravité de surface, nous avons effectué de nouvelles mesures sur une GR représentative de l’échantillon
(Teff= 4410 K, logg= 0;84 et [Fe=H] = 1;6) avec des modèles d’atmosphères pour lesquels la Teff varie
de100 K, le logg de0;3 dex et x de0;5 km s 1. Les effets de ces variations sur la détermination des
abondances sont donnés dans la table 4.11. En moyenne, les incertitudes statistiques sur les abondances
stellaires du Fe I et du Fe II sont de 0,12 et 0,18 dex, respectivement ; tandis que les incertitudes liées à la
sensibilité des paramètres sont de 0,10 et 0,06 dex pour une erreur de température effective de 100 K,
de 0,01 et 0,08 dex pour une erreur de gravité de surface de 0;3 dex et de 0,05 et 0,03 dex pour une
erreur sur la vitesse de microturbulence de 0;5 km s 1.
L’incertitude totale sur les abondances stellaires résulte de la moyenne quadratique des incertitudes




Les incertitudes stellaires d[Fe=H] sont données dans la table 4.12. Si on considère uniquement les raies
du Fe I, on obtient d[Fe I/H]= 0;17 dex en moyenne ; si on considère uniquement les raies du Fe II on
obtient d[Fe I/H]= 0;23 en moyenne.
Résultats de l’analyse ETL et implication sur la distribution de métallicité de Carina
Nous avons séparé les abondances stellaires obtenues à partir des raies du Fe I et des raies du Fe II.
L’abondance en Fe I a été obtenue pour 44 GR et l’abondance du Fe II pour 27 GR de l’échantillon de 46
GR. L’abondance du fer n’a pu être mesurée dans 2 étoiles qui sont vraisemblablement très pauvres en
métaux et dont les spectres ont un rapport signal–à–bruit très bas. Les abondances stellaires du Fe I et du
Fe II ainsi que le nombre de raies utilisées dans l’analyse sont données dans la table 4.12. En moyenne,
12 raies du Fe I et 3 raies du Fe II ont été utilisées pour chaque étoile. L’abondance du Fe I s’appuie sur
une seule raie pour cinq de ces étoiles. De même, l’abondance du Fe II s’appuie sur une seule raie pour
sept étoiles de l’échantillon.
Pour valider notre analyse d’abondance, nous avons fait une comparaison détaillée, étoile par
étoile, avec des études antérieures de Carina avec lesquelles nous avons des étoiles en commun. Nous
avons comparé l’abondance en fer de 5 étoiles en commun avec Shetrone et al. (2003), 25 avec Koch et al.
(2006) et 10 avec Koch et al. (2008). Pour cela nous avons pris soin de ramener les abondances de ces
auteurs à la valeur solaire que nous avons adoptée, égale à AFe = 7;45. La référence solaire de ces auteurs
est donnée dans la table 4.15. Nous avons ensuite défini une grandeur caractérisant la différence étoile par
étoile de nos valeurs avec celles de ces auteurs et nous avons déterminé (et représenté graphiquement)
la moyenne et la dispersion de cette grandeur. Le détail de ces comparaisons et les sources possibles
de différences sont donnés dans l’article en cours de révision (Fabrizio et al., 2012). Il ressort de ces
comparaisons que les abondances déterminées en utilisant les raies du Fe II sont en meilleur accord avec
ces auteurs qu’en utilisant les raies du Fe I.
À partir des abondances de fer mesurées pour chaque GR de notre échantillon (table 4.12) on
peut déterminer la fonction de distribution de métallicité de Carina que l’on suppose gaussienne et donc
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TABLE 4.12 – Paramètres atmosphériques des 46 GR sélectionnées de Carina. Les valeurs de Teff et logg sont
celles déterminées à partir de la photométrie tandis que les abondances de Fe I et de Fe II sont celles de l’ana-
lyse spectroscopique. NI et NII représentent le nombre de raies utilisées dans l’analyse. Les incertitudes sur les
abondances prennent en compte les incertitudes statistiques et les incertitudes liées à la sensibilité des paramètres
atmosphériques. Les valeurs de [Fe II/H] sans incertitudes résultent de l’application de la régression linéaire (4.16)
de la section 4.4.4.
n ID a (J2000) d (J2000) Teff logg [Fe I/H] NI [Fe II/H] NII
h min s deg min s [K] log ([cm s 1]) dex dex
1a 32411 06 39 55,80  50 57 36,7 448360 0;840;21  2;800;19 19  2;64
2a 51153 06 40 30,85  50 59 15,3 436463 0;680;18  1;790;12 25  1;650;16 5
3a 61710 06 40 47,76  51 06 03,4 429177 0;530;16  2;280;16 27  1;990;33 1
4 67314 06 40 56,96  50 58 38,3 444086 0;920;22  1;750;17 5  1;66
5 67389 06 40 57,09  50 57 44,4 461031 1;210;23
6 68114 06 40 58,04  51 02 00,1 446056 0;790;18  1;800;14 7  1;680;25 2
7a 68201 06 40 58,46  50 53 35,3 437660 0;710;19  1;510;15 22  1;270;15 7
8 68949 06 40 59,29  51 02 26,6 449846 0;920;20  1;800;15 1  1;70
9 69679 06 41 00,31  51 03 43,0 456236 1;100;22  1;800;17 1  1;70
10a 72834 06 41 50,01  51 01 35,9 428973 0;560;17  1;480;16 14  1;450;16 6
11 76647 06 41 10,54  50 55 52,9 441093 0;840;22  1;690;18 15  1;580;55 3
12 77960 06 41 12,30  50 57 26,0 462542 1;130;23  1;900;18 9  1;810;28 4
13 79568 06 41 14,70  50 51 10,0 436271 0;600;15  1;830;16 23  1;670;20 4
14 80355 06 41 15,46  51 01 15,9 454054 0;960;22
15 80953 06 41 16,30  51 00 18,6 450147 0;920;20  2;030;16 9  1;92
16 81301 06 41 16,76  51 00 54,0 436862 0;690;18  2;030;18 15  1;920;21 3
17 81792 06 41 17,68  50 53 07,7 458933 1;170;23  1;950;16 2  2;000;21 1
18 82058 06 41 17,92  50 57 20,3 454040 1;020;21  2;180;19 9  2;06
19 83344 06 41 19,70  50 57 25,5 444152 0;840;20  1;840;13 16  1;800;17 1
20 85139 06 41 21,97  51 03 43,2 438262 0;690;18  1;950;12 25  1;740;11 3
21 88965 06 41 27,18  51 00 18,3 435665 0;650;18  2;030;16 25  2;050;52 1
22 89259 06 41 27,54  51 00 34,8 460262 1;240;25  1;980;15 2  1;87
23b 95396 06 41 36,48  50 56 23,2 436598 0;760;21  1;620;17 21  1;420;14 8
24 95587 06 41 36,89  50 50 07,2 438895 0;750;21  1;660;16 14  1;650;20 1
25a 96265 06 41 37,65  51 01 43,6 441792 0;840;22  2;120;16 18  2;070;20 2
26a 97390 06 41 39,64  50 49 58,7 4223111 0;530;19  1;710;12 32  1;630;22 5
27 98269 06 41 40,83  50 54 45,7 461533 1;170;23  2;450;28 1  2,31
28 100939 06 41 44,65  51 03 31,2 446377 1;060;24  1;780;19 3  1;68
29 101685 06 41 46,00  50 51 00,5 451544 0;960;20  2;600;22 6  2;45
30b 102069 06 41 46,37  51 01 22,7 437997 0;780;21  2;080;15 12  2;000;20 1
31 102919 06 41 47,63  50 59 44,1 447286 0;920;22  1;880;16 5  1;950;22 1
32b 103258 06 41 48,23  50 55 01,7 4282107 0;560;18  1;650;11 18  1;570;20 4
33 104185 06 41 49,59  50 56 11,3 463735 1;260;25  1;740;22 3  1;65
34 104530 06 41 50,10  50 56 35,1 464132 1;190;23  1;830;16 2  1;900;24 2
35 105604 06 41 51,54  51 03 35,8 465531 1;210;23  1;700;30 1  1;61
36 107139 06 41 53,85  50 58 11,0 444157 0;780;18  2;470;19 5  2;33
37 107295 06 41 54,08  50 57 56,7 458941 1;150;24  2;430;19 5  2;300;22 1
38 107559 06 41 54,36  51 02 46,2 457337 1;090;22  1;750;17 1  1;66
39b 107664 06 41 54,60  50 57 00,7 4127117 0;450;19  2;140;12 38  1;970;19 3
40 107861 06 41 54,85  50 58 46,9 452870 1;150;24  1;780;22 8  1;860;26 2
41 109736 06 41 57,64  50 59 32,7 440594 0;830;22  1;850;19 7  1;75
42b 109842 06 41 57,81  50 59 53,1 4303103 0;620;19  1;630;12 17  1;540;19 6
43a 111009 06 41 59,70  50 51 13,2 4291103 0;670;21  2;090;17 29  1;97
44 113098 06 42 02,81  50 58 59,4 451280 1;010;23  1;570;20 4  1;470;27 3
45 114818 06 42 05,38  50 57 48,4 451979 1;010;23  2;290;25 3  2;16
46a 121997 06 42 17,43  50 55 55,2 436797 0;710;20  1;870;14 16  1;710;17 3
aétoile en commun avec Koch et al. (2008)
bétoile en commun avec Shetrone et al. (2003)
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TABLE 4.13 – Fonctions de distribution de métallicité (valeur moyenne µ[Fe=H] et dispersion s[Fe=H]) du Fe I et
du Fe II issues de cette étude en fonction du nombre d’étoiles considérées N?, sans et avec pondérations (par
1=d[Fe=H]2). Les résultats en rouge résultent de l’application de la régression linéaire donnée par la relation (4.16)
pour compléter les valeurs de [Fe II/H] (corrections HETL).
Fe I Fe II
N? µ[FeI/H] µ
pond
[FeI/H] s[FeI/H] µ[FeII/H] µ
pond
[FeII/H] s[FeII/H]
27  1;850;15  1;840;02 0,23  1;760;23  1;720;04 0,24
44  1;930;17  1;900;02 0,30  1;840;21  1;800;02 0,29
afin de minimiser l’importance des abondances stellaires avec de grandes incertitudes essentiellement
liées au faible nombre de raies du fer disponible pour l’analyse. La dispersion de la distribution est
calculée comme la déviation standard de la valeur moyenne. On utilisant ces deux dernières définitions
on établit la distribution de métallicité des GR de Carina en utilisant soit les raies du Fe I (44 GR), soit
les raies du Fe II (27 GR). Les résultats sont donnés dans la table 4.13. Pour l’échantillon de 27 GR, on
constate que les deux distributions (Fe I – Fe II), de même dispersion, ont un écart de 0,12 dex.
De plus, l’analyse séparée des raies du Fe I et des raies du Fe II montre la différence systéma-
tique entre les abondances stellaires du [Fe I/H] et du [Fe II/H], étoile par étoile. Pour les 27 étoiles pour
lesquelles nous avons mesuré l’abondance du Fe I et du Fe II, on constate que [Fe I/H]<[Fe II/H], d’après
les résultats donnés dans la table 4.12, excepté pour 5 étoiles pour lesquelles l’abondance du Fe II n’est
déterminée qu’avec une ou deux raies. Ces différences peuvent atteindre 0,20 dex pour les étoiles les plus
pauvres en métaux. Elles s’expliquent par le fait que nous n’avons pas forcé l’équilibre d’ionisation :
Fe I
 Fe II+ e  (4.15)
à suivre la loi de Saha, c’est–à–dire que nous n’avons pas forcé l’équilibre d’ionisation à être à l’ETL.
Cette méthode consiste à modifier de façon itérative la gravité de surface jusqu’à ce que l’abondance
donnée par les raies du Fe I corresponde à celle donnée par le Fe II. Dans notre cas, il s’agirait d’augmenter
la gravité de surface des modèles d’atmosphères pour favoriser davantage les recombinaisons du Fe II en
Fe I et ainsi augmenter l’abondance du Fe I tout en diminuant l’abondance du Fe II. Mais nous n’en ferons
rien car, comme nous le verrons plus loin, nous interprétons cette différence comme une preuve des écarts
à l’ETL du fer sur l’équilibre d’ionisation.
4.4.4 Mise en évidence des effets HETL à partir de l’analyse ETL et implications
Notre étude montre que l’abondance étoile par étoile du Fe I est inférieure à celle du Fe II de
0,09 dex en moyenne. Cette valeur est déduite de la comparaison des 27 GR pour lesquelles nous avons
à la fois l’abondance du Fe I et du Fe II (table 4.12). L’écart peut atteindre 0,2 dex pour des GR qui ont
4 ou 8 raies de Fe II analysées. L’abondance des éléments qui sont mesurées sous l’hypothèse de l’ETL
ne doit pas dépendre du degré d’ionisation de l’élément considéré puisque leurs fraction d’ionisation
suivent la loi de Saha donnée par la relation (2.25). C’est pourquoi, cette différence est interprétée, sous
l’hypothèse de l’ETL, par un déséquilibre de l’équation bilan (4.15). En comparant nos valeurs de logg
avec celles de Shetrone et al. (2003) pour cinq GR en commun (voir la table 4.14), nous voyons qu’elles
sont en moyenne plus petites de 0,24 dex. De plus Shetrone et al. (2003) soulignent eux–mêmes que leurs
logg spectroscopiques sont plus faibles de 0,29 dex que leurs valeurs photométriques en moyenne, alors
que leurs températures spectroscopiques sont presque égales à leurs valeurs photométriques (41 K).
La détermination photométrique de nos logg est donc en bon accord avec leurs valeurs de logg pho-
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TABLE 4.14 – Comparaison des paramètres atmosphériques de cinq GR de Carina avec l’étude de Shetrone et al.
(2003). Les abondances du Fe I de ce dernier ont été mises à la même référence solaire que notre étude (AFe = 7;45).
Shetrone et al. (2003) Ce travail
RG Teff logg [Fe I/H] x Teff logg [Fe I/H] x
[K] [cm2 s 1] [dex] [km s 1] [K] [cm2 s 1] [dex] [km s 1]
Car2 4250 0,55  1;53 2,1 4300 0,6  1;62 2
Car3 4250 0,20  1;48 2,2 4125 0,5  2;12 2
Car4 4200 0,40  1;52 2,1 4275 0,6  1;65 2
Car10 4375 0,40  1;87 2,0 4375 0,8  2;08 2
Car12 4300 0,60  1;34 1,9 4375 0,8  1;63 2
FIGURE 4.21 – Abondances stellaires [Fe II/H] des GR de Carina en fonction de [Fe I/H]pour 3 sous–échantillons
composés de 27, 19 et 15 GR avec au moins 1, 2 et 3 raies pour la mesure d’abondance du [Fe II/H]. D’après
Fabrizio et al. (2012).
tométriques. L’approche ETL de l’analyse de l’abondance du fer conduit ainsi à modifier de façon consi-
dérable (voisin d’un facteur 2) les gravités de surface pour accorder les abondances du Fe I et du Fe II.
L’approche que nous avons adoptée est d’expliquer cette différence par des effets HETL que nous
souhaitons étudier (hypothèse déjà émise par Steenbock 1983). C’est pourquoi, l’analyse d’abondance
du fer n’a été faite qu’avec des modèles dont les paramètres (Teff, logg et x) sont fixés à l’avance par
la photométrie et les tracés évolutifs. On suppose que l’abondance du Fe II est exempt d’effets HETL
sur l’équilibre d’ionisation et c’est cette valeur que nous pouvons comparer avec la littérature. L’abon-
dance du Fe I, quant–à–elle, doit être corrigée des effets HETL pour pouvoir l’utiliser. Dans la littérature,
plusieurs études ont ainsi utilisé les raies des espèces ionisées une fois afin de déduire des abondances
qui ne soient pas affectées par le HETL (voir, par exemple, Kraft & Ivans 2003).
En basant la détermination d’abondance du fer sur les raies du Fe II, moins sensibles aux effets
HETL, nous pouvons définir une régression linéaire entre les abondances [Fe I/H] et [Fe II/H]. Pour cela,
nous considérons trois sous–échantillons composés de 27, 19 et 15 GR pour lesquels nous avons, res-
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TABLE 4.15 – Fonctions de distribution de métallicité de Carina caractérisées par la valeur moyenne µ[Fe/H] (telle
que donnée par les auteurs) ou la valeur moyenne corrigée µcorr[Fe/H] (ramenée à A

Fe = 7;45) et sa dispersion s[Fe/H].
Résultats et comparaisons avec la littérature. N? représente le nombre de GR de l’échantillon analysé. Méthodes
spectroscopiques : (1) Ajustement des largeurs équivalentes ; (2) Relation de calibration de métallicité basée sur le
CaT ; (3) Ajustement de profils individuels.
Auteurs µ[Fe/H] AFe µ
corr
[Fe/H] s[Fe/H] N? Méthode Remarques
Smecker-Hane et al. (1999)
 1;990;08‡ 7,52  1;920;08 0,30 52 (2)
Shetrone et al. (2003)
 1;630;04 7,52  1;560;04 0,19 5 (1) avec MOOG
Koch et al. (2006)  1;900;01
† >0,33 437 (2) présence de deux pics 1;720;01‡ 7,52  1;650;01 0,33 437 (2)
Helmi et al. (2006)
 1;8? 0,3 364 (2) estimée graphiquement
Koch et al. (2008)
 1;69 7,52  1;62 0,51 10 (1) avec MOOG
Ce travail 7,45  1;800;02 0,29 44 (3) avec MOOG + correction
HETL
Relation de calibration de métallicité de : † Zinn & West (1984), ‡ Carretta & Gratton (1997) et ? Tolstoy et al. (2001)
pectivement, au moins 1, 2 et 3 raies du Fe II pour la détermination de [Fe II/H]. Ainsi, la mesure du
Fe II basée sur une seule raie (respectivement 2) concerne 8 étoiles (respectivement 4). La régression
linéaire est de la forme [Fe II/H]reg = a[Fe I/H]+b. S’il n’y a pas d’écart à l’ETL entre le Fe I et le Fe II,
alors a= 1 et b= 0. Pour les 3 sous–échantillons avec des mesures de Fe I et de Fe II, nous obtenons les
régressions linéaires suivantes (illustrées sur la figure 4.21) :
[Fe II/H]reg27? = 0;94[Fe I/H] 0;01; (4.16)
[Fe II/H]reg19? = 0;95[Fe I/H]+0;03; (4.17)
[Fe II/H]reg15? = 0;90[Fe I/H] 0;05: (4.18)
Quelque soit le sous–échantillon considéré, on observe un effet systématique : l’abondance moyenne de
la distribution en Fe II est supérieure à l’abondance moyenne de la distribution en Fe I. Le fait que cette
différence se retrouve dans les trois sous–échantillons montre bien que l’effet est réel, et non purement
statistique.
En considérant que la régression linéaire (4.16) est statistiquement la plus représentative car basée
sur un nombre de GR plus important, on peut l’appliquer à l’ensemble des étoiles pour lesquelles nous
n’avons pas de mesures par ajustement de profils individuels du Fe II. On complète ainsi les abondances
stellaires du Fe II dans la table 4.12. Avec les valeurs de [Fe II/H] complétées, on détermine à nouveau
la fonction de distribution de métallicité pondérée (valeurs en rouge de la table 4.13). La différence
entre les valeurs moyennes pondérées des distributions de métallicité Fe I – Fe II est d’environ D[Fe=H] =
 0;10 dex. On attribue cet écart (tant au niveau de la distribution qu’au niveau de chaque étoile) à des
effets HETL sur l’équilibre d’ionisation. La distribution de métallicité de l’échantillon de 44 GR de
Carina que nous obtenons, après pondération et corrections des effets HETL sur l’équilibre d’ionisation,
est donnée par µ[Fe=H] = 1;800;02 et s= 0;29 dex.
Si l’on compare la distribution de métallicité que nous avons obtenue avec la littérature (ta-
ble 4.15), on constate que l’on est en meilleur accord sur la dispersion de la distribution que sur sa
valeur moyenne. La dispersion déterminée est consistante avec la majorité des auteurs (voir table 4.15)
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TABLE 4.16 – Caractéristiques du modèle d’atome de Fe I/II utilisé.
Transitions
Ion Niveaux radiatives liées–liées collisionnelles liées–liées
Fe I 334 3466 55611
Fe II 190 3440 17766
Fe III 1
Total 524 6906 73377
mais aussi avec la dispersion déduite de la photométrie (Bono et al., 2010; Lianou et al., 2011). Afin
de comparer la métallicité moyenne sur la même échelle nous avons ramené les valeurs des auteurs à
la valeur de référence de AFe = 7;45 (Grevesse et al., 2007) que nous avons utilisée. Les écarts à notre
valeur moyenne varie de+0;24 dex (comparée avec Shetrone et al. 2003 sur un échantillon de seulement
5 GR) à  0;12 dex (comparée avec Smecker-Hane et al. 1999 sur un échantillon de taille semblable).
Notre valeur moyenne semble bien s’accorder avec Helmi et al. (2006) mais ces auteurs ne donnent par
leur valeur de référence solaire du fer ce qui compromet la comparaison.
4.4.5 Calcul HETL avec un modèle d’atome de Fe I/II
Afin de valider cette interprétation des différences obtenues entre le Fe I et le Fe II, j’ai utilisé le
modèle d’atome du Fe I/II de Collet et al. (2005) pour prévoir le comportement global des raies du Fe I
par rapport aux raies du Fe II dans les géantes de Carina. Le nombre de niveaux d’énergies, de transitions
radiatives et collisionnelles sont donnés dans la table 4.16. Les niveaux d’énergie sont issus de l’ASD de
NIST, les forces d’oscillateurs de Nave et al. (1994) et Kurucz & Bell (995a) pour le Fe I, et des références
données dans Thévenin & Idiart (1999) pour le Fe II. Les sections efficaces de photo–ionisation sont
issues des calculs théoriques de l’IRON PROJECT (Bautista, 1997). Pour les transitions collisionnelles, je
n’ai pris en compte que les collisions inélastiques avec les électrons dont les taux ont été calculés par le
traitement semi–empirique de van Regemorter (1962) basé sur les logg f des transitions radiatives. Les
transitions interdites et entre niveaux fins ont été traitées avec une force de collision effective ¡ei j(T ) = 1
quelque soit la température. Ce modèle est donc approximatif et ne permet pas de traiter les effets HETL
pour les raies en détails. J’ai négligé les collisions inélastiques avec l’hydrogène neutre en faisant la
même hypothèse que dans la section 4.2.4.
Le calcul des fractions d’ionisation du Fe I, du Fe II et du Fe III pour des modèles solaire, d’Arcturus
et de deux GR aux métallicités typiques de Carina montrent que le fer ionisé une fois est l’espèce
dominante dans ces atmosphères (excepté pour Arcturus). Dans la zone de formation des raies faibles
( 2 . logt5000 . 0), la fraction d’ionisation du Fe I ne dépassent pas 20 % dans les modèles de GR
(figure 4.22). Ainsi, on peut considérer que s’il y a des écarts à l’ETL sur l’équilibre de Saha, ils se
manifesteront essentiellement sur les degrés d’ionisation du fer les moins abondants, c’est–à–dire le Fe I
et le Fe III.
Pour le Soleil (Teff = 5777 K, logg= 4;44, [Fe=H] = 0;00), Arcturus (Teff = 4300 K, logg= 1;5,
[Fe=H] =  0;50) ainsi que pour deux modèles MARCS sphériques de la classe de métallicité « a–poor »
représentatifs des géantes de Carina, (Teff = 4500 K, logg= 1;0, [Fe=H] = 1;50 et  2;00) j’ai calculé
avec MULTI les écarts à l’ETL sur les largeurs équivalentes. Les graphiques de la figure 4.23 représentent
les ratios W=W  pour ces quatres modèles d’atmosphère en fonction de l’énergie des transitions DE
en eV. Dans la représentation, j’ai limité le domaine des énergies à l’optique, aux proches UV et IR
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FIGURE 4.22 – Fraction d’ionisation à l’ETL (trait discontinu) et HETL (trait plein) des trois premiers degrés
d’ionisation du Fe pour des modèles d’atmosphères MARCS. Figures supérieures : pour le Soleil et Arcturus.
Figures inférieures : pour deux modèles de géantes rouges typique de Carina aux extrémités de la distribution de
métallicité.
ainsi qu’aux transitions dont les longueurs d’onde sont comprises entre 4000 et 9000 Å. Les transitions
pour lesquelles les largeurs équivalentes ETL sont inférieures à 5 mÅ ou plus grandes que 100 mÅ sont
également rejetées.
Afin de visualiser globalement les corrections HETL d’abondances (définies par la relation (4.4)),
j’ai utilisé l’approximation des raies faibles de la relation (4.5) pour des largeurs équivalentes de raies
allant jusqu’à 100 mÅ (concernant également les raies moyennement saturées). Cela permet d’avoir une
estimation des corrections d’abondance HETL. J’ai sélectionné les raies du fer présentes entre 4000 et
9000 Å. Les corrections D[Fe=H] sont présentées sur la figure ?? en fonction de l’énergie des transitions
et sur la figure 4.24 en fonction des largeurs équivalentes à l’ETLW  ; ainsi que les valeurs moyennes
des écarts à l’ETL du Fe I, D[Fe I/H], et du Fe II, D[Fe II/H]. Sur la figure 4.24, pour les deux modèles de
GR de Carina, j’ai également mis en évidence les raies qui ont servi dans l’analyse ETL des étoiles de
Carina.
Ces deux figures (4.23 et 4.24) mettent en évidence que les écarts à l’ETL sont plus importants
pour le Fe I que pour le Fe II. Les écarts à l’ETL sur l’équilibre d’ionisation se traduisent par l’écart entre
les valeurs moyennes, alors que les écarts à l’ETL sur l’équilibre statistique se traduisent par l’écart
moyen par rapport à 1 pour le ratio W=W  et par rapport à 0 pour la correction d’abondance D[Fe=H].
Pour le Soleil, ces écarts sont, en moyenne, extrêmement faibles pour le Fe I (D[Fe I/H]= 0;03, valeur
moyenne sur 709 transitions), et nuls pour le Fe II (valeur moyenne sur 143 transitions). Pour Arcturus,
les écarts sont encore faibles (0,04 pour le Fe I contre 0,01 pour le Fe II) mais davantage dispersés autour
de ces valeurs, ce qui traduit une diminution de l’efficacité des collisions pour thermaliser les niveaux
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FIGURE 4.23 – En haut :W=W  en fonction de l’énergie de la transition pour le Fe I (losanges) et le Fe II (croix)
dans le Soleil, Arcturus et deux GR typiques de Carina. Les valeurs moyennes pour le Fe I et le Fe II sont données
avec le nombre de transitions considéré entre parenthèses et tracées en tirets. En bas : idem pour D[Fe=H].
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FIGURE 4.24 – Écarts à l’ETL sur l’abondance du fer D[Fe=H] en fonction des largeurs équivalentes à l’ETLW 
en mÅ pour le Fe I et le Fe II dans le Soleil, Arcturus et deux géantes typiques de Carina. Les petits losanges et
les petites croix gris désignent les corrections D[Fe=H] des transitions du Fe I et du Fe II respectivement alors que
les gros losanges et et grosses croix noirs représentent les corrections D[Fe=H] des transitions du Fe I et du Fe II
sélectionnées dans l’analyse ETL. Les valeurs moyennes pour le Fe I et le Fe II des transitions sélectionnées sont
données avec le nombre de transitions considéré entre parenthèses et tracées en tirets.
d’énergie.
Pour les deux modèles de géantes typiques de Carina à [Fe=H] =  1;5 et  2;0, ces écarts aug-
mentent considérablement. Si on peut dire que l’équilibre d’ionisation suit la loi de Saha pour le Fe I et
le Fe II dans le Soleil et Arcturus (écarts d’abondances moyennes voisin de 0,03 dex), ce n’est plus le cas
pour des géantes typiques de Carina : la différence entre les écarts d’abondances moyens du Fe I et du
Fe II est supérieure à 0,1 dex (bas de la figure 4.23). Concernant l’équilibre statistique, les dispersions
montrent qu’il y a des écarts conséquents à étudier raie par raie.
Un effet de sélection des raies sur les valeurs d’abondances moyennes peut également être mis en
évidence. Sur les deux graphiques du bas de la figure 4.24, j’ai représenté en grisé l’ensemble des valeurs
individuelles et en noir les valeurs correspondant aux raies utilisées dans l’analyse ETL des étoiles de
Carina. L’effet de sélection sur les raies du Fe I tend à diminuer les écarts alors que l’effet de sélection sur
les raies du Fe II tend à les augmenter (mais très peu). Cet effet de sélection tend à réduire la différence
entre les écarts à l’ETL du Fe I et du Fe II sur l’équilibre d’ionisation qui devient inférieure à 0,05 dex
pour le modèle à [Fe=H] = 2;0 (contre 0,15 dex si on prend en compte l’ensemble des raies).
À partir de ces calculs théoriques HETL, on peut estimer la tendance des écarts HETL sur l’équili-
bre d’ionisation pour confirmer ou infirmer les résultats de la section précédente (figure 4.21). Pour cela,
on prend comme référence les valeurs d’abondance du fer des modèles MARCS comme étant celle de
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FIGURE 4.25 – Effets HETL sur l’équilibre d’ionisation Fe I – Fe II des GR de la galaxie dSph Carina. Les losanges
représentent les valeurs d’abondances issues de l’analyse par synthèse spectrale avec MOOG de 27 GR de Carina
pour lesquelles nous avons à la fois une détermination de l’abondance du Fe I et du Fe II. Les croix représentent les
valeurs d’abondances pour deux modèles typiques des GR de Carina (Teff = 4500 K, logg= 1;0, [Fe=H] = 1;50
et  2;00) traités avec MULTI. La ligne rouge discontinue représente la régression linéaire sur les observations
analysées à l’ETL (donnée par la relation (4.16)). La ligne rouge continue représente la régression linéaire sur les
deux modèles traités HETL.
[Fe I/H] 30 et on reporte l’écart Fe I–Fe II sur [Fe II/H]. On obtient ainsi la position des valeurs dans le
diagramme A de la figure 4.21 reproduite sans les barres d’erreurs des observations pour plus de clarté
dans la figure 4.25. Les écarts d’abondances du Fe I et du Fe II des deux modèles théoriques sont ceux
obtenus par la moyenne sur l’ensemble des transitions pour éviter un effet de sélection (écarts obtenues
pour les deux graphiques du bas de la figure 4.23 et non ceux de la figure 4.24). La régression linéaire
théorique trouvée est donnée par :
[Fe II/H]regthéo = 0;96[Fe I/H]+0;07 (4.19)
et est en très bon accord avec la régression sur les 27 GR de Carina obtenue et donnée par la rela-
tion (4.16). La pente est très voisine de 1 et et la correction théorique globale à appliquer au Fe I est
D[Fe=H]  0;1 dex. Ce résultat vient confirmer la correction déduite de la régression (4.16), mesuré de
0,10 dex.
Cette analyse théorique HETL permet ainsi d’expliquer cette différence observée sur l’équilibre
d’ionisation entre le Fe I et le Fe II. Elle met également en lumière de possible effets importants sur
l’équilibre statistique qu’il reste à mieux étudier. En particulier, la contribution des collisions inélas-
tiques avec l’hydrogène, négligée dans cette étude, devrait permettre de réduire la dispersion observée.
Mashonkina et al. (2011) montre sur la géante pauvre en métaux HD122563 que la prise en compte des
collisions avec l’hydrogène grâce à la formule classique de Drawin (969b), peut donner lieu à des cor-
rections négatives pour le Fe I, D[Fe I/H]< 0, et à des corrections nulles pour le Fe II, D[Fe II/H]= 0 ; avec
SH = 1 ou 2.
Une étude similaire est programmée sur les éléments a pour vérifier les écarts à l’ETL sur l’équili-
bre d’ionisation Ca I – Ca II et Ti I – Ti II. Il sera alors possible d’affiner et de comparer les abondances
de ces éléments publiés dans la littérature sur la galaxie Carina et ainsi vérifier qu’elle n’a pas eu d’en-
richissement en éléments a dans sa prime jeunesse, au contraire du halo de notre Galaxie.





La physique des atomes joue un rôle fondamental dans les processus astrophysiques. Il est intéres-
sant de souligner combien la précision de l’infiniment petit (les atomes) influe sur notre compréhension
de l’infiniment grand (les populations stellaires et les galaxies). Les applications du transfert de rayonne-
ment ETL (Équilibre Thermodynamique Local) et hors ETL (HETL) de mon travail de thèse participent à
l’amélioration de notre compréhension de la physique stellaire (à travers l’étude de la formation des raies
et des chromosphères), de l’enrichissement en métaux des étoiles (grâce à des corrections HETL d’abon-
dances stellaires) et plus généralement à l’avancée de l’archéo–chimie galactique et extra–galactique à
laquelle les grands sondages comme Gaia promettent un bel avenir.
Dans cet objectif, j’ai créé des modèles d’atomes de deux éléments a, le magnésium et le calcium,
importants pour comprendre l’histoire de l’enrichissement en métaux des générations d’étoiles qui se
sont succédées. L’étude HETL de la formation des raies spectrales de ces éléments peut non seulement
servir à améliorer la précision dans la détermination de leurs abondances mais aussi permettre de sonder
et de caractériser en détail les atmosphères stellaires. Je me suis naturellement orienté vers les étoiles de
type F, G, K et M puisque ces étoiles sont de loin les plus nombreuses et présentent de nombreuses raies
des éléments neutres et une fois ionisés.
La première partie de mon travail a été consacré à la construction de modèles d’atomes les plus
complets possibles en utilisant la micro–physique la plus récente. À cette fin, j’ai développé un code
de construction de modèles d’atomes, FORMATO, qui est à la fois simple d’utilisation et suffisamment
souple pour pouvoir incorporer les ingrédients physiques issus de différentes sources (bases de données
en lignes, littérature spécialisée, communication privée, etc.). Ce code permet, à partir d’un fichier de
configuration, de combiner de différentes façons possibles les données atomiques, les formules semi–
empiriques et les calculs quantiques quand ils existent. J’ai ainsi créé des modèles d’atomes neutres et
ionisés (Mg I, Mg II, Ca I, et Ca II) mais je les ai également combinés pour avoir, dans un même modèle,
trois degrés d’ionisation (Mg I/II et Ca I/II). Ces modèles, qui comportent le plus de niveaux, de transitions
radiatives et collisionnelles jamais construits, prennent en compte la structure fine des niveaux d’énergies.
J’ai ensuite testé ces modèles d’atomes avec le code de transfert radiatif HETL MULTI sur le Soleil et
Arcturus (aBoo), deux étoiles de référence. J’ai montré que les effets HETL dumagnésium et du calcium
sont plus importants sur l’espèce neutre que sur l’espèce ionisé une fois (espèce dominante pour ce type
d’étoile) et qu’ils sont également plus importants dans Arcturus que dans le Soleil.
Dans un second temps j’ai exploité ces modèles pour trois applications astrophysiques publiées (ou en
cours de publication) :
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1. La principale application de mon travail a été le calcul d’une grille de corrections HETL sur les
largeurs équivalentes de 45 raies du Mg I, du Ca I et du Ca II, pour des modèles de géantes et de
super–géantes tardives (Merle et al., 2011). En particulier, je me suis intéressé aux raies optiques
et aux raies présentes dans le domaine de longueur d’onde du spectrographe de la mission spa-
tiale Gaia. J’ai montré que les écarts à l’ETL sur les largeurs équivalentes du CaT peuvent être
importants, de 30 à 40 % pour les étoiles les plus déficientes en métaux. Ces écarts sur les largeurs
équivalentes peuvent se traduire par une sur–estimation de l’abondance du calcium, ou conduire
à des estimations erronées de la métallicité dans l’utilisation des relations de calibrations basées
sur le CaT. Je prédis également une sur–estimation de l’abondance du magnésium à l’ETL au re-
gard des résultats obtenus. Les écarts à l’ETL pour les 45 raies du Mg I, du Ca I et du Ca II sont
regroupés dans l’annexe F. Dans le domaine Gaia, j’ai calculé une formule d’interpolation d’ordre
3 en fonction des paramètres atmosphériques (Teff, logg et [Fe=H]) pour 3 raies du Mg I (8473 Å, le
triplet à 8710, 8712, 8717 Å et le multiplet à 8736 Å), pour 3 raies du Ca I (8525, 8583 et 8633 Å)
et pour le CaT. Ces formules d’interpolation peuvent ainsi être utilisées pour corriger les largeurs
équivalentes de ces raies dans les analyses ETL basées sur la mesure des largeurs équivalentes.
Cette méthode doit permettre de prendre en compte les effets HETL dans ces analyses ETL.
2. Le transfert HETL du rayonnement est également indispensable pour étudier correctement les
chromosphères d’étoiles géantes évoluées de type K. J’ai produit des lois d’assombrissements
centre–bord HETL pour la géante b Cet dans le CaT et le continuum en utilisant un modèle semi–
empirique d’atmosphère incluant une chromosphère. En effet, à l’ETL, le transfert de rayonnement
dans le cœur des raies du CaT produisait une émission provoquée par la remontée de température
du modèle de chromosphère. Il était donc nécessaire de traiter le transfert radiatif de ces raies
HETL pour obtenir des lois d’assombrissement centre–bord réalistes. Ces lois ont été utilisées
pour déduire le rayon de b Cet ainsi que les rayons dans le cœur des raies du CaT, à partir des
mesures interférométriques des visibilités différentielles obtenues avec VEGA@CHARA. Nous avons
ainsi obtenu des rayons chromosphériques aux cœurs du CaT de 15 à 30 % plus grand que le
rayon photosphérique de b Cet (Berio et al., 2011) alors que cette étoile était censée posséder une
chromosphère très fine (de l’ordre de 1 %) puisque située à gauche de la division Linsky–Haisch.
Ce résultat est en accord avec des modèles théoriques basés sur la dissipation d’ondes acoustiques
et d’ondes magnéto–hydrodynamiques prédisant une extension chromosphérique allant de 10 à
20 % du rayon stellaire.
3. D’autre part, j’ai entamé l’analyse de la métallicité d’un échantillon de 44 géantes rouges de la
galaxie dSph Carina qui s’inscrit dans le Carina project (Fabrizio et al., 2012). Nous avons procédé
à une détermination d’abondance du fer par synthèse spectrale à l’ETL des raies du Fe I et du Fe II.
Nous n’avons pas forcé l’équilibre d’ionisation à suivre la loi de Saha pour déterminer la gravité
de surface des étoiles analysées. Les résultats obtenus montrent un écart sur la valeur moyenne de
la distribution de métallicité de Carina mais pas sur sa dispersion, selon que l’on utilise les raies
du Fe I ou du Fe II. En utilisant les raies du Fe I on obtient une métallicité moyenne plus faible
d’environ 0,10 dex qu’en utilisant les raies du Fe II. Nous avons attribué cet écart aux effets HETL
sur l’équilibre d’ionisation du Fe I et du Fe II ce que j’ai confirmé par une analyse théorique HETL
du Fe I/II (modèle d’atome à 334 niveaux de Fe I, 189 niveaux de Fe II et fondamental du Fe III)
avec MULTI. Une régression linéaire basée sur les abondances stellaires de 27 des géantes rouges
pour lesquelles nous avons à la fois des raies du Fe I et du Fe II nous a permis de corriger ces effets
HETL et d’obtenir la distribution de métallicité de 44 géantes rouges caractérisée par une valeur
moyenne de  1;80 dex et d’une dispersion de 0;29 dex. Ces résultats sont en bon accord avec
les études récentes, en particulier sur la dispersion. L’analyse théorique HETL a également montré
des écarts à l’ETL conséquents sur les équilibres d’excitation qu’il reste à explorer.
Ces travaux montrent l’importance de l’approche HETL en physique stellaire pour la détermina-
tion des paramètres fondamentaux. Il existe aujourd’hui deux voies pour améliorer le traitement HETL
dans les étoiles tardives :
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1. La première voie s’appuie sur l’amélioration du traitement des collisions inélastiques avec l’hy-
drogène neutre afin d’éviter l’addition de paramètres ajustables. Une autre possibilité est de négli-
ger les collisions inélastiques avec l’hydrogène ce qui impose une limite supérieure aux corrections
HETL calculées puisque toutes collisions supplémentaires tendent à rétablir l’ETL. C’était le parti
que j’avais adopté dans cette thèse pour les géantes et les super–géantes. Cependant, les années
2000 ont vu l’émergence des premières données quantiques de collisions inélastiques avec l’hy-
drogène (Barklem et al., 2011) appliquées aux effets HETL du lithium neutre (Lind et al., 2009) et
du sodium neutre (Lind et al., 2011). L’introduction de ces nouvelles données pour le magnésium
neutre (Barklem et al., 2012) sont en cours d’intégration dans FORMATO afin d’étudier l’impact de
ces collisions sur les prédictions HETL pour des étoiles de référence, qu’il sera possible d’étendre,
par la suite, aux grilles de modèles d’atmosphères.
2. La seconde voie repose sur la modélisation hydrodynamique 3D HETL qui nécessite néanmoins
des atomes très simplifiés pour la partie transfert de rayonnement. Dans cette perspective des
travaux exploratoires ont déjà été entrepris en 3D HETL pour le lithium (Asplund et al., 2003),
pour l’oxygène (Asplund et al., 2004), ainsi que pour d’autre éléments légers (Asplund & Lind,
2010) à l’aide d’une version 3D du code MULTI. De récentes avancées (Carlsson, 2009) ouvrent
la voie vers une modélisation très réaliste des atmosphères stellaires qui permet de s’affranchir
des « plateaux » de température nécessaires pour décrire les chromosphères et autres zones de
transitions en 1D ; des paramètres de micro et macroturbulence dans l’ajustement de raies, ainsi
que de la symétrie des profils 1D. Par exemple, Leenaarts et al. (2009) ont étudié la formation
de la raie du CaT à 8542 Å dans le Soleil dans une approche hydrodynamique 3D HETL mais
avec un modèle de Ca II à 6 niveaux et 5 transitions radiatives seulement. Les possibilités offertes
par le code FORMATO me permettront de construire facilement des modèles d’atomes élaborés mais
également simplifiés pour de telles applications avec MULTI 3D pour l’étude des étoiles déficientes
en métaux.
Dessin humoristique de Gustafsson (2010)
« It is always appropriate to provide the LTE results for comparison purposes, but it is unwise to





À l’équilibre thermodynamique, le champ de rayonnement doit suivre la distribution de Planck





ehn=kT  1 : (A.1)
Cette distribution doit être reproduite au niveau microscopique par les interactions des atomes avec le
champ de rayonnement, on parle d’équilibre radiatif détaillé entre les processus qui prélèvent des photons
du champ de rayonnement et les processus qui ajoutent des photons au champ de rayonnement.
À une longueur d’onde donnée du champ de rayonnement, considérons un atome qui participe
à l’interaction avec le rayonnement grâce à deux états d’excitation i et j dont la différence d’énergie
corresponde à cette longueur d’onde. Supposons également que ces états d’excitation ont une distribution
d’énergie proche d’un Dirac. On définit le processus d’absorption d’un photon par la probabilité Bi jJi j et
les processus d’émission par les probabilités de désexcitation spontanée A ji et induite par le rayonnement
B jiJ ji. Les grandeurs A ji, Bi jJi j et B jiJ ji s’expriment en s 1 et représentent des probabilités d’interaction
par atome et par unité de temps. A ces grandeurs radiatives, on peut ajouter des grandeurs collisionnelles
qui ne participent pas directement au bilan d’équilibre radiatif détaillé mais qui peuvent changer les
populations des états des atomes. Ce sont les coefficients d’excitation et de désexcitation collisionnelles
Ci j etC ji. Les différentes interactions liées–liées sont schématisées sur la figure A.1.
La condition d’équilibre radiatif détaillé s’écrit donc, pour la fréquence ni j = n0 concernée :
ni Bi jJn0 = n

j(A ji+B jiJn0) (A.2)
où ni et nj sont les densités de population des niveaux bas i et haut j de la transition concernée, à
l’équilibre thermodynamique. On peut ainsi exprimer le champ de rayonnement à cette fréquence en











Ce champ est à identifier avec la fonction de Planck (A.1) puisque l’on a supposé le milieu à l’équilibre
thermodynamique. En utilisant la loi de Boltzmann définie par l’équation (2.22) de la section 2.1.2, on en
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A. LES RELATIONS D’EINSTEIN
FIGURE A.1 – Transitions radiatives (rouge) et collisionnelles (bleu) entre deux niveaux d’énergie non dégénérés
d’un atome ou d’un ion.
déduit des relations entre les coefficients d’Einstein que l’on peut généraliser pour toutes les fréquences









Comme ces coefficients ne dépendent que des niveaux d’énergies des atomes et non du champ de rayon-
nement, on peut admettre que ces relations restent valides même HETL. Il faut noter que, en toute rigueur,
d’autres interactions à la fréquence n0 peuvent avoir lieu, comme des transitions liées–libres ou libres–
libres. Cependant, le raisonnement précédent tient pour n’importe quel gaz à n’importe quel température,
il est donc possible d’avoir une situation où les transitions liées–liées dominent face aux autres interac-
tions. Comme les équations (A.4) et (A.5) ne sont pas indépendantes, il suffit de connaître un des trois
coefficients. Expérimentalement, c’est la durée de vie des niveaux d’excitation qui sont mesurés pour en
déduire les coefficients de désexcitation radiatives A ji associés.
Par un raisonnement analogue, on peut définir un équilibre collisionnel détaillé entre les méca-
nismes qui peuplent et ceux qui dépeuplent les niveaux, à l’équilibre thermodynamique :
niCi j = n

jC ji: (A.6)




e hn0=kT C ji (A.7)
Cette dernière équation restent valide même en dehors de l’ETL tant que l’on considère que la distribution




La composition chimique solaire déterminée par Grevesse et al. (2007) s’appuie sur l’utilisation de
modèles hydrodynamiques 3D de l’atmosphère solaire ainsi que sur les écarts à l’ETL dans la formation
des raies photosphériques. Cette analyse a conduit a une réduction des abondances comparée à la compo-
sition solaire standard de référence de Anders & Grevesse (1989) et Grevesse & Sauval (1998) basée sur
l’utilisation de modèles ETL 1D. Cependant, ces différences sont essentiellement liées à l’amélioration
des données atomiques comme les forces d’oscillateurs, plutôt qu’a une amélioration du modèle d’atmo-
sphère solaire.
La composition chimique solaire standard actuelle est présentée dans la table B.1. Les abondances
sont données relativement à l’hydrogène sur une échelle logarithmique dont l’origine est arbitrairement







où NÉl est la densité en nombre de l’élément considéré. Hormis l’hydrogène et l’hélium, les éléments les
plus abondants sont le carbone, l’azote, l’oxygène et le néon ( 300 ppm 2) ; puis viennent le magnésium,
le fer, le silicium et le soufre ( 30 ppm) ; et enfin, le calcium, le sodium, l’aluminium et l’argon (
3 ppm). Les autres éléments apparaissent à l’état de traces. Les abondances données entre crochets ne
viennent pas d’une analyse directe des raies photosphériques. En effet, l’hélium et les gaz rares n’ont
pas de raies visibles dans le spectre optique car les énergies requises pour exciter ces éléments sont du
domaine de la spectroscopie ultra-violette et X des tâches brillantes, de la couronne et du vent solaire.
L’abondance de l’hélium est déterminée par inversion de données hélio–sismologiques. Les abon-
dances CNO sont plus faibles que celles recommandées par Anders & Grevesse (1989) de  0;17 pour
C,  0;27 pour N et  0;27 pour O (presque d’un facteur deux pour l’azote et l’oxygène). Ces nouvelles
valeurs sont plus fiables car la dispersion des abondances des raies permises, interdites et moléculaires
pour chacun de ces éléments est plus faible avec les modèles 3D qu’avec l’emploi du modèle semi–
empirique de Holweger & Mueller (1974). L’analyse 3D des abondances du Na, Mg, Al, Si, P, S, K,
Ca et du Fe montre une diminution allant jusqu’à 0;1 dex comparé à Anders & Grevesse (1989) et
Grevesse & Sauval (1998). Avec cette composition chimique solaire la fraction en masse des métaux est
de 1;2210 2 (contre 1;8910 2 pour Anders & Grevesse 1989).
1. Ce qui évite d’avoir des valeurs d’abondances négatives, sauf exception.
2. Partie Par Million d’atomes d’hydrogène.
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B. ABONDANCES SOLAIRES DÉTAILLÉES
TABLE B.1 – Abondances solaires détaillées de Grevesse et al. (2007). Analyses spectroscopiques de la photo-
sphère solaire. Les valeurs données entre crochets proviennent de déterminations indirectes.
Z Él [Él/H] Z Él [Él/H] Z Él [Él/H]
1 H 12;000;00 32 Ge 3;580;05 63 Eu 0;520;06
2 He [10;930;01] 33 As 64 Gd 1;110;03
3 Li 1;050;10 34 Se 65 Tb 0;280;30
4 Be 1;380;09 35 Br 66 Dy 1;140;08
5 B 2;700;20 36 Kr [3;250;08] 67 Ho 0;510;10
6 C 8;390;05 37 Rb 2;600;15 68 Er 0;930;06
7 N 7;780;06 38 Sr 2;920;05 69 Tm 0;000;15
8 O 8;660;05 39 Y 2;210;02 70 Yb 1;080;15
9 F 4;560;30 40 Zr 2;580;02 71 Lu 0;060;10
10 Ne [7;840;06] 41 Nb 1;420;06 72 Hf 0;880;08
11 Na 6;170;04 42 Mo 1;920;05 73 Ta
12 Mg 7;530;09 43 Tc 74 W 1;110;15
13 Al 6;370;06 44 Ru 1;840;07 75 Re
14 Si 7;510;04 45 Rh 1;120;12 76 Os 1;250;11
15 P 5;360;04 46 Pd 1;660;04 77 Ir 1;380;05
16 S 7;140;05 47 Ag 0;940;25 78 Pt
17 Cl 5;500;30 48 Cd 1;770;11 79 Au 1;010;15
18 Ar [6;180;08] 49 In 1;600;20 80 Hg
19 K 5;080;07 50 Sn 2;000;30 81 Tl 0;900;20
20 Ca 6;310;04 51 Sb 1;000;30 82 Pb 2;000;06
21 Sc 3;170;10 52 Te 83 Bi
22 Ti 4;900;06 53 I 84 Po
23 V 4;000;02 54 Xe [2;240;02] 85 At
24 Cr 5;640;10 55 Cs 86 Rn
25 Mn 5;390;39 56 Ba 2;170;07 87 Fr
26 Fe 7;450;05 57 La 1;130;05 88 Ra
27 Co 4;920;08 58 Ce 1;700;10 89 Ac
28 Ni 6;230;04 59 Pr 0;580;10 90 Th
29 Cu 4;210;04 60 Nd 1;450;05 91 Pa
30 Zn 4;600;03 61 Pm 92 U < 0;47
31 Ge 3;580;05 62 Sm 1;000;03
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Annexe C
Formulation de Karzas & Latter (1961)
pour le calcul des sections efficaces de
photo–ionisation au seuil
L’ionisation d’un atome ou d’un ion par le rayonnement peut être décrit dans l’approche semi–
quantique de Sommerfeld faisant intervenir les nombres quantiques principaux et secondaires. Cette
théorie fait intervenir des fonctions hypergéométriques pour calculer les sections efficaces de photo–
ionisation. Karzas & Latter (1961) propose une formulation numérique qui en facilite leurs calculs.
L’expression de la section efficace de photo–ionisation au seuil est donné par la combinaison de deux







































































C. FORMULATION SEMI–QUANTIQUE POUR LES SECTIONS EFFICACES DE PHOTO–IONISATION AU
SEUIL














avec des coefficients vi tels que :
v0 = 1
v1 = 2kneffl
vi>1 =   1i(i+2l 1) [4neff(i 1  k)vi 1+(2k+2  i)(2k+2l+1  i)vi 2]
(C.6)
On peut ainsi calculer le facteur de Gaunt lié–libre comme le rapport de section efficace défini ci-dessus





Ainsi, j’ai implémenté cette formulation pour avoir une estimation de la section efficace de photo–
ionisation au seuil des niveaux d’excitation pour lesquels aucun calcul quantique n’est disponible. Une
implémentation plus rigoureuse peut également être utilisée (Janicki, 1990).
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Annexe D
Approximation du paramètre d’impact
modifié (IPM, Seaton 1962a) pour les
collisions inélastiques avec les électrons
L’approximation du paramètre d’impact conduit, dans l’approximation de Born 1 à surestimer les
sections efficaces de plusieurs ordres de grandeurs aux énergies juste supérieures au seuil d’excitation
(de l’ordre de 1 eV pour les transitions optiques). Ainsi, Seaton (1962a) a cherché à modifier l’approxi-
mation IPM pour conserver la condition de réciprocité sur les probabilités de collisions : la probabilité
d’excitation doit être égale à la probabilité de désexcitation à tout paramètre d’impact. En termes de
sections efficaces de collisions cette condition se traduit par :
giEiQi j = g jE jQ ji: (D.1)
Dans l’approximation du paramètre d’impact modifié par Seaton (1962a), il y a deux évaluations
de la section efficace de collision électronique afin de rendre compte du couplage faible, correspondant
à de grands paramètres d’impact et du couplage fort correspond à de petits paramètres d’impact.




Pi j(Ri)2pRi dRi; (D.2)
où la probabilité de transition Pi j est calculé dans l’approximation semi–classique. R0 est indépendant
de l’énergie de l’électron incident et correspond au rayon moyen de l’atome excité dans l’approximation
hydrogénoïde :





en unité de rayon de Bohr a0. Zeff représente le degré d’ionisation de l’atome (1 si neutre, 2 si une fois
ionisé, etc.) et nieff représente le nombre quantique principal effectif de l’atome dans l’état i, donnée par
la relation (3.29). En pratique le rayon de coupure est de l’ordre de quelques rayons de Bohr a0.
1. L’approximation de Born en cache en fait deux : la première consiste à négliger le couplage avec les autres possibilités
d’excitations, la seconde de considérer un champ d’ondes planes associé à l’électron perturbateur.
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D. IPM MODIFIÉ POUR LES COLLISIONS INÉLASTIQUES AVEC LES ÉLECTRONS
FIGURE D.1 – Fonctions f et z utilisées dans la méthode du paramètre d’impact de Seaton. Ce sont des composi-
tions de fonctions de Bessel modifiées de deuxième espèce d’ordre zéro et un.
Pour le couplage fort, il faut définir un autre rayon de coupure R1 tel que la probabilité de transition







Pi j(Ri)2pRi dRi: (D.4)
La section efficace choisie sera la plus petite des deux évaluations pour une énergie donnée de l’électron
avant ou après collision.
En introduisant la force de collision, les deux évaluations deviennent :
d’une part :
W0i j = 8
IH
E0
gi fi jf(b0) (D.5)
avec fi j la force d’oscillateur de la transition radiative permise correspondante et f(b0) un produit de
fonctions de Bessel modifiées de deuxième espèce d’ordre 0 et 1 :
f(b0) = b0K0(b0)K1(b0) (D.6)









et d’autre part :










avec z(b1) une combinaison linéaire des carrés des fonctions de Bessel modifiées de deuxième espèce
















J’ai implémenté la méthode numérique de Brent 2 pour résoudre cette équation implicite. Cette méthode
combine astucieusement les méthodes de dichotomie, de la sécante et de l’interpolation quadratique
inverse pour déterminer la valeur de b1 de l’équation implicite.
On peut ainsi en déduire la force effective de collision comme :


















fi j sera grand, ce qui est vrai pour toutes les transitions
entre les niveaux élevés de l’atome. Cependant elle dépend de la précision avec laquelle est connue la
force d’oscillateur.




Génération de polynômes à k variables de
degré n
Notons kPn(~Xk) l’ensemble des monômes de base à k variables de degré n. Si k = 0 alors il n’y a
pas de variable et :
0Pn(~X0) 0 (E.1)
Les variables individuelles, telles que k > 0 , sont notées x1 ou x, x2 ou y, x3 ou z, etc. telles que ~X1  x,
~X2  x;y, ~X3  x;y;z etc. On peut introduire un algorithme de construction des monômes de base, qui
fournit également un ordre de classement :
kPn(~Xk) k 1Pn( ~Xk 1) et kPn 1(~Xk)  xk; avec k  1 et n 1; (E.2)
et :
kP0(~Xk) 1: (E.3)
Le nombre de monômes, et donc de coefficients du polynôme peut également être déterminé :
notons kan le nombre de coefficients de degré n et kAn le nombre total de coefficients jusqu’au degré n






Or, d’après la relation (E.1) :
0an = 0;
d’après la relation (E.2) :
kan =k 1 an + kan (k  1);
et d’après la relation (E.3) :
ka0 = 1:
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E. GÉNÉRATION DE POLYNÔMES À k VARIABLES DE DEGRÉ n
Appliquons ces relations pour un nombre donné de variables :
k = 1 1an = 1 1An = n+1
k = 2 2an = n+1 2An =
(n+1)(n+2)
2









k kan = k 1An kAn = Ckn+k =
(n+k)!
k!n! (E.4)
En appliquant, cette dernière relation, on trouve qu’un polynôme à trois variables a 4 coefficients
au degré 1, 10 jusqu’au degré 2, et 20 jusqu’au degré 3. Appliquons maintenant les relations (E.1), (E.2)
et (E.3) pour construire et arranger les polynômes :
Pour k = 1 :
1Pn(x)0 Pn et 1Pn 1(x)  x=1 Pn 1(x)  x (E.5)
Ainsi, pour un polynome degré 0 :
1P0(x) = 1 ;
pour un polynôme degré 1 :
1P1(x) = 1P0(x)  x= x ;
pour un polynôme degré n :
1Pn(x;y) = xn:
Pour k = 2 :
2Pn(x;y) =1 Pn(x) et 2Pn 1(x;y)  y: (E.6)
Ainsi, pour un polynome degré 0 :
2P0(x;y) = 1 ;
pour un polynôme degré 1 :
2P1(x;y;z) = 1P1(x) et 2P0(x;y)  y
= x et y ;
pour un polynôme degré 2 :
2P2(x;y) = 1P2(x)+2 P1(x;y)  y
= x2 et xy et y2 ;
pour un polynôme degré 3 :
2P3(x;y;z) = 1P3(x)+2 P2(x;y)  y
= x3 et x2y et xy2 et y3:
Pour k = 3 :
3Pn(x;y;z) =2 Pn(x;y) et 3Pn 1(x;y;z)  z: (E.7)
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Ainsi, pour un polynome degré 0 :
3P0(x;y;z) = 1 ;
pour un polynôme degré 1 :
3P1(x;y;z) = 2P1(x;y) et 3P0(x;y;z)  z
= x et y et z ;
pour un polynôme degré 2 :
3P2(x;y;z) = 2P2(x;y) et 3P1(x;y;z)  z
= x2 et xy et y2 et xz et yz et z2 ;
pour un polynôme degré 3 :
3P3(x;y;z) = 2P3(x;y) et 3P2(x;y;z)  z
= x3 et x2y et xy2 et y3 et x2z et xyz et y2z et xz2 et yz2 et z3:
Ce classement permet d’avoir naturellement un ordre de numératotion des coefficients d’un polynôme
à k variables de degré n. Pour un polynôme, à k+ 1 variables, il suffit d’ajouter les monômes suivant




Corrections HETLW=W  pour 45 raies du
Mg I, du Ca I et du Ca II
L’ensemble des corrections sur les largeurs équivalentes W=W  en fonction des paramètres stel-
laires sont données pour les 45 raies du Mg I, Ca I et Ca II de la grille composée de 453 modèles d’atmos-
phères MARCS 1. Pour chaque raie, la longueur d’onde l ainsi que les largeurs équivalentes limites cor-
respondantes au régime linéaire (1W W1) et au régime saturé (W2 <W ) avecW1 = 10 5;2 l (limite
supérieure du régime linéaire) et W2 = 10 4;2 l (limite inférieure du régime amorti). Pour chaque raie
la table est subdivisée en 3 parties. Chaque ligne de chaque partie est composé de 7 entrées : 4 pour
les paramètres atmosphériques et 3 pour les résultats HETL. Les 4 premières colonnes caractérisent le
modèle MARCS utilisé ou interpolé :
1. la température effective Teff [K] ;
2. la gravité de surface logg avec g [cm2 s 1] ;
3. l’indice de métallicité [Fe=H] = A?Fe AFe avec AFe = 7;45 et AH = 12 ;
4. l’abondance des éléments a par rapport au fer [a=Fe] = [a=H]  [Fe=H] ;
sachant qu’il s’agit de modèles sphériques d’une masse solaire et de vitesse de microturbulence constante
égale à 2 km s 1. Les 3 colonnes suivantes donnent les résultats calculés par le code MULTI :
1. la largeur équivalente HETLW [mÅ] pour l’abondance de l’élément fixé par [Fe=H] et [a=Fe] ;
2. le rapport des largeurs équivalentes HETL/ETLW=W  (sans dimension) ;
3. la correction d’abondance HETL D[Él=H] (relation (4.6)) pour les raies faibles et fortes.
Pour un modèle d’atmosphère donné, les résultats ne sont fournis que si la largeur équivalente HETL
calculée est supérieure à 1 mÅ ou si le rapportW=W  est négatif ou supérieur à 5. Quand la correction
d’abondance D[Él=H] n’est pas donnée, c’est que la raie se forme dans la partie saturée de la courbe
de croissance où il n’est pas possible de prédire directement la correction d’abondance à partir du ratio
W=W  puisque le facteur 1=b peut varier entre un et l’infini.
1. L’ensemble des tables n’est disponible que dans la version électronique du manuscrit. La version papier ne présente
les corrections que pour une raie du Mg I, du Ca I et du Ca II. L’ensemble des corrections sera bientôt disponible sur le CDS.
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F. CORRECTIONS HETLW=W  POUR 45 RAIES DU MG I, DU CA I ET DU CA II
Mg I 5528,40 Å,W1 = 35,W2 = 349 mÅ
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
3500 0,5 0;00 0,0 494 0,977 0;02
3500 0,5 0;25 0,0 575 0,948 0;05
3500 0,5 0;50 0,0 630 0,927 0;07
3500 0,5  0;25 0,1 442 1,013  0;01
3500 0,5  0;50 0,2 392 1,048  0;04
3500 0,5  0;75 0,3 352 1,077  0;06
3500 0,5  1;00 0,4 323 1,100  0;08
3500 0,5  1;50 0,4 257 1,149
3500 0,5  2;00 0,4 211 1,203
3500 0,5  2;50 0,4 171 1,263
3500 1,0 0;00 0,0 486 0,971 0;03
3500 1,0 0;25 0,0 555 0,949 0;05
3500 1,0 0;50 0,0 602 0,935 0;06
3500 1,0  0;25 0,1 441 1,006  0;01
3500 1,0  0;50 0,2 394 1,041  0;03
3500 1,0  0;75 0,3 356 1,072  0;06
3500 1,0  1;00 0,4 328 1,096  0;08
3500 1,0  1;50 0,4 264 1,143
3500 1,0  2;00 0,4 218 1,189
3500 1,0  2;50 0,4 178 1,238
3500 1,0  3;00 0,4 136 1,289
3500 1,0  3;50 0,4 80 1,344
3500 1,0  4;00 0,4 37 1,303
3500 1,5 0;00 0,0 496 0,968 0;03
3500 1,5 0;25 0,0 562 0,952 0;04
3500 1,5 0;50 0,0 606 0,944 0;05
3500 1,5  0;25 0,1 454 1,000  0;00
3500 1,5  0;50 0,2 408 1,034  0;03
3500 1,5  0;75 0,3 371 1,066  0;06
3500 1,5  1;00 0,4 343 1,092  0;08
3500 1,5  1;50 0,4 279 1,138
3500 1,5  2;00 0,4 231 1,186
3500 1,5  2;50 0,4 188 1,263
3500 1,5  3;00 0,4 142 1,367
3500 1,5  3;50 0,4 91 1,469
3500 1,5  4;00 0,4 42 1,704
3500 2,0 0;00 0,0 530 0,968 0;03
3500 2,0 0;25 0,0 599 0,958 0;04
3500 2,0 0;50 0,0 649 0,957 0;04
3500 2,0  0;25 0,1 485 0,996 0;00
3500 2,0  0;50 0,2 437 1,030  0;03
3500 2,0  0;75 0,3 398 1,061  0;05
3500 2,0  1;00 0,4 370 1,088  0;07
3500 2,0  1;50 0,4 303 1,142
3500 2,0  2;00 0,4 249 1,242
3500 2,0  2;50 0,4 196 1,415
3500 2,0  3;00 0,4 149 1,510
3500 2,0  3;50 0,4 98 1,644
3500 2,0  4;00 0,4 48 1,904
3700 0,5 0;00 0,0 474 0,955 0;04
3700 0,5 0;25 0,0 533 0,927 0;07
3700 0,5 0;50 0,0 570 0,904 0;09
3700 0,5  0;25 0,1 438 0,988 0;01
3700 0,5  0;50 0,2 396 1,018  0;02
3700 0,5  0;75 0,3 358 1,044  0;04
3700 0,5  1;00 0,4 328 1,064  0;05
3700 0,5  1;50 0,4 257 1,108
3700 0,5  2;00 0,4 209 1,153
3700 0,5  2;50 0,4 167 1,197
3700 1,0 0;00 0,0 463 0,950 0;04
3700 1,0 0;25 0,0 512 0,929 0;06
3700 1,0 0;50 0,0 543 0,914 0;08
3700 1,0  0;25 0,1 435 0,981 0;02
3700 1,0  0;50 0,2 397 1,012  0;01
3700 1,0  0;75 0,3 362 1,040  0;03
3700 1,0  1;00 0,4 333 1,062  0;05
3700 1,0  1;50 0,4 264 1,104
3700 1,0  2;00 0,4 215 1,145
3700 1,0  2;50 0,4 174 1,180
3700 1,0  3;00 0,4 128 1,172
3700 1,0  3;50 0,4 74 1,074
3700 1,0  4;00 0,4 28 0,910 0;04
3700 1,5 0;00 0,0 470 0,947 0;05
3700 1,5 0;25 0,0 516 0,934 0;06
3700 1,5 0;50 0,0 545 0,927 0;07
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
3700 1,5  0;25 0,1 446 0,974 0;02
3700 1,5  0;50 0,2 410 1,004  0;00
3700 1,5  0;75 0,3 376 1,032  0;03
3700 1,5  1;00 0,4 347 1,055  0;05
3700 1,5  1;50 0,4 278 1,097
3700 1,5  2;00 0,4 227 1,137
3700 1,5  2;50 0,4 184 1,174
3700 1,5  3;00 0,4 136 1,202
3700 1,5  3;50 0,4 79 1,197
3700 1,5  4;00 0,4 31 1,217
3700 2,0 0;00 0,0 502 0,946 0;05
3700 2,0 0;25 0,0 549 0,941 0;05
3700 2,0 0;50 0,0 581 0,943 0;05
3700 2,0  0;25 0,1 477 0,970 0;03
3700 2,0  0;50 0,2 440 0,997 0;00
3700 2,0  0;75 0,3 404 1,024  0;02
3700 2,0  1;00 0,4 375 1,048  0;04
3700 2,0  1;50 0,4 302 1,090
3700 2,0  2;00 0,4 248 1,140
3700 2,0  2;50 0,4 198 1,221
3700 2,0  3;00 0,4 142 1,333
3700 2,0  3;50 0,4 83 1,386
3700 2,0  4;00 0,4 34 1,526
3900 0,5 0;00 0,0 439 0,938 0;06
3900 0,5 0;25 0,0 483 0,909 0;08
3900 0,5 0;50 0,0 507 0,882 0;11
3900 0,5  0;25 0,1 415 0,970 0;03
3900 0,5  0;50 0,2 382 0,998 0;00
3900 0,5  0;75 0,3 348 1,021  0;02
3900 0,5  1;00 0,4 320 1,041
3900 0,5  1;50 0,4 249 1,085
3900 0,5  2;00 0,4 200 1,126
3900 0,5  2;50 0,4 155 1,147
3900 1,0 0;00 0,0 427 0,933 0;06
3900 1,0 0;25 0,0 462 0,910 0;08
3900 1,0 0;50 0,0 484 0,894 0;10
3900 1,0  0;25 0,1 411 0,963 0;03
3900 1,0  0;50 0,2 382 0,992 0;01
3900 1,0  0;75 0,3 351 1,018  0;02
3900 1,0  1;00 0,4 324 1,039
3900 1,0  1;50 0,4 255 1,086
3900 1,0  2;00 0,4 206 1,128
3900 1,0  2;50 0,4 161 1,148
3900 1,0  3;00 0,4 110 1,094
3900 1,0  3;50 0,4 55 0,925
3900 1,0  4;00 0,4 19 0,746 0;13
3900 1,5 0;00 0,0 430 0,930 0;06
3900 1,5 0;25 0,0 463 0,917 0;08
3900 1,5 0;50 0,0 484 0,910 0;08
3900 1,5  0;25 0,1 418 0,956 0;04
3900 1,5  0;50 0,2 393 0,983 0;01
3900 1,5  0;75 0,3 364 1,009  0;01
3900 1,5  1;00 0,4 337 1,032
3900 1,5  1;50 0,4 267 1,080
3900 1,5  2;00 0,4 217 1,124
3900 1,5  2;50 0,4 171 1,147
3900 1,5  3;00 0,4 119 1,094
3900 1,5  3;50 0,4 61 0,976
3900 1,5  4;00 0,4 21 0,889 0;05
3900 2,0 0;00 0,0 457 0,929 0;06
3900 2,0 0;25 0,0 491 0,925 0;07
3900 2,0 0;50 0,0 514 0,927 0;07
3900 2,0  0;25 0,1 445 0,949 0;05
3900 2,0  0;50 0,2 420 0,974 0;02
3900 2,0  0;75 0,3 391 0,999 0;00
3900 2,0  1;00 0,4 364 1,021  0;02
3900 2,0  1;50 0,4 290 1,067
3900 2,0  2;00 0,4 236 1,111
3900 2,0  2;50 0,4 187 1,147
3900 2,0  3;00 0,4 128 1,139
3900 2,0  3;50 0,4 66 1,100
3900 2,0  4;00 0,4 23 1,142  0;06
4000 0,5 0;00 0,0 419 0,933 0;06
4000 0,5 0;25 0,0 457 0,903 0;09
4000 0,5 0;50 0,0 478 0,875 0;12
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
4000 0,5  0;25 0,1 399 0,965 0;03
4000 0,5  0;50 0,2 369 0,992 0;01
4000 0,5  0;75 0,3 339 1,015
4000 0,5  1;00 0,4 311 1,034
4000 0,5  1;50 0,4 242 1,077
4000 0,5  2;00 0,4 192 1,113
4000 0,5  2;50 0,4 146 1,117
4000 0,5  3;00 0,4 92 1,037
4000 1,0 0;00 0,0 406 0,927 0;07
4000 1,0 0;25 0,0 437 0,903 0;09
4000 1,0 0;50 0,0 455 0,886 0;11
4000 1,0  0;25 0,1 394 0,957 0;04
4000 1,0  0;50 0,2 370 0,986 0;01
4000 1,0  0;75 0,3 342 1,012
4000 1,0  1;00 0,4 315 1,033
4000 1,0  1;50 0,4 248 1,082
4000 1,0  2;00 0,4 199 1,123
4000 1,0  2;50 0,4 152 1,127
4000 1,0  3;00 0,4 99 1,050
4000 1,0  3;50 0,4 46 0,884
4000 1,0  4;00 0,4 17 0,806 0;09
4000 1,5 0;00 0,0 408 0,923 0;07
4000 1,5 0;25 0,0 436 0,909 0;08
4000 1,5 0;50 0,0 455 0,902 0;09
4000 1,5  0;25 0,1 400 0,949 0;05
4000 1,5  0;50 0,2 379 0,976 0;02
4000 1,5  0;75 0,3 353 1,002  0;00
4000 1,5  1;00 0,4 328 1,026
4000 1,5  1;50 0,4 259 1,079
4000 1,5  2;00 0,4 210 1,126
4000 1,5  2;50 0,4 161 1,131
4000 1,5  3;00 0,4 107 1,056
4000 1,5  3;50 0,4 51 0,912
4000 1,5  4;00 0,4 17 0,806 0;09
4000 2,0 0;00 0,0 431 0,921 0;07
4000 2,0 0;25 0,0 460 0,917 0;08
4000 2,0 0;50 0,0 481 0,920 0;07
4000 2,0  0;25 0,1 424 0,942 0;05
4000 2,0  0;50 0,2 404 0,965 0;03
4000 2,0  0;75 0,3 378 0,990 0;01
4000 2,0  1;00 0,4 352 1,014  0;01
4000 2,0  1;50 0,4 280 1,066
4000 2,0  2;00 0,4 227 1,118
4000 2,0  2;50 0,4 176 1,134
4000 2,0  3;00 0,4 116 1,075
4000 2,0  3;50 0,4 56 1,000
4000 2,0  4;00 0,4
4250 0,5 0;00 0,0 369 0,933
4250 0,5 0;25 0,0 399 0,902 0;09
4250 0,5 0;50 0,0 416 0,875 0;12
4250 0,5  0;25 0,1 355 0,961
4250 0,5  0;50 0,2 332 0,987
4250 0,5  0;75 0,3 306 1,008
4250 0,5  1;00 0,4 282 1,025
4250 0,5  1;50 0,4 219 1,061
4250 0,5  2;00 0,4 169 1,075
4250 0,5  2;50 0,4 119 1,049
4250 0,5  3;00 0,4 67 0,937
4250 1,0 0;00 0,0 357 0,924
4250 1,0 0;25 0,0 379 0,898
4250 1,0 0;50 0,0 393 0,880
4250 1,0  0;25 0,1 350 0,954
4250 1,0  0;50 0,2 332 0,982
4250 1,0  0;75 0,3 309 1,007
4250 1,0  1;00 0,4 287 1,029
4250 1,0  1;50 0,4 226 1,079
4250 1,0  2;00 0,4 175 1,098
4250 1,0  2;50 0,4 126 1,069
4250 1,0  3;00 0,4 72 0,954
4250 1,0  3;50 0,4 31 0,797 0;10
4250 1,0  4;00 0,4 10 0,686 0;16
4250 1,5 0;00 0,0 355 0,917
4250 1,5 0;25 0,0 375 0,900
4250 1,5 0;50 0,0 390 0,891
4250 1,5  0;25 0,1 351 0,943
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Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
4250 1,5  0;50 0,2 338 0,970
4250 1,5  0;75 0,3 318 0,998
4250 1,5  1;00 0,4 297 1,023
4250 1,5  1;50 0,4 236 1,085
4250 1,5  2;00 0,4 185 1,111
4250 1,5  2;50 0,4 133 1,079
4250 1,5  3;00 0,4 78 0,964
4250 1,5  3;50 0,4 33 0,813 0;09
4250 1,5  4;00 0,4 11 0,709 0;15
4250 2,0 0;00 0,0 368 0,912
4250 2,0 0;25 0,0 390 0,905 0;09
4250 2,0 0;50 0,0 409 0,906 0;09
4250 2,0  0;25 0,1 366 0,931
4250 2,0  0;50 0,2 354 0,955
4250 2,0  0;75 0,3 336 0,981
4250 2,0  1;00 0,4 315 1,008
4250 2,0  1;50 0,4 252 1,075
4250 2,0  2;00 0,4 199 1,115
4250 2,0  2;50 0,4 143 1,083
4250 2,0  3;00 0,4 84 0,971
4250 2,0  3;50 0,4 36 0,845 0;07
4250 2,0  4;00 0,4 12 0,772 0;11
4500 0,5 0;00 0,0 331 0,949
4500 0,5 0;25 0,0 359 0,922
4500 0,5 0;50 0,0 375 0,899
4500 0,5  0;25 0,1 316 0,973
4500 0,5  0;50 0,2 295 0,994
4500 0,5  0;75 0,3 273 1,012
4500 0,5  1;00 0,4 252 1,024
4500 0,5  1;50 0,4 194 1,047
4500 0,5  2;00 0,4 146 1,057
4500 0,5  2;50 0,4 97 1,013
4500 0,5  3;00 0,4 51 0,870
4500 1,0 0;00 0,0 320 0,940
4500 1,0 0;25 0,0 339 0,913
4500 1,0 0;50 0,0 351 0,893
4500 1,0  0;25 0,1 311 0,965
4500 1,0  0;50 0,2 296 0,991
4500 1,0  0;75 0,3 276 1,015
4500 1,0  1;00 0,4 257 1,035
4500 1,0  1;50 0,4 200 1,074
4500 1,0  2;00 0,4 151 1,082
4500 1,0  2;50 0,4 102 1,028
4500 1,0  3;00 0,4 53 0,877
4500 1,0  3;50 0,4 21 0,714 0;15
4500 1,0  4;00 0,4 6 0,614 0;21
4500 1,5 0;00 0,0 313 0,926
4500 1,5 0;25 0,0 330 0,906
4500 1,5 0;50 0,0 343 0,895
4500 1,5  0;25 0,1 310 0,950
4500 1,5  0;50 0,2 298 0,978
4500 1,5  0;75 0,3 282 1,006
4500 1,5  1;00 0,4 264 1,032
4500 1,5  1;50 0,4 208 1,085
4500 1,5  2;00 0,4 158 1,094
4500 1,5  2;50 0,4 107 1,035
4500 1,5  3;00 0,4 56 0,883
4500 1,5  3;50 0,4 22 0,721 0;14
4500 1,5  4;00 0,4 7 0,618 0;21
4500 2,0 0;00 0,0 318 0,913
4500 2,0 0;25 0,0 337 0,904
4500 2,0 0;50 0,0 354 0,903
4500 2,0  0;25 0,1 316 0,932
4500 2,0  0;50 0,2 307 0,957
4500 2,0  0;75 0,3 293 0,985
4500 2,0  1;00 0,4 277 1,014
4500 2,0  1;50 0,4 221 1,080
4500 2,0  2;00 0,4 168 1,097
4500 2,0  2;50 0,4 114 1,037
4500 2,0  3;00 0,4 60 0,890
4500 2,0  3;50 0,4 23 0,739 0;13
4500 2,0  4;00 0,4 7 0,643 0;19
4750 0,5 0;00 0,0 293 0,968
4750 0,5 0;25 0,0 326 0,940
4750 0,5 0;50 0,0 344 0,916
4750 0,5  0;25 0,1 284 0,988
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
4750 0,5  0;50 0,2 264 1,006
4750 0,5  0;75 0,3 244 1,018
4750 0,5  1;00 0,4 224 1,025
4750 0,5  1;50 0,4 172 1,055
4750 0,5  2;00 0,4 127 1,060
4750 0,5  2;50 0,4 81 0,971
4750 0,5  3;00 0,4 39 0,800 0;10
4750 0,5  3;50 0,4 14 0,661 0;18
4750 0,5  4;00 0,4 4 0,588 0;23
4750 1,0 0;00 0,0 289 0,953
4750 1,0 0;25 0,0 297 0,928
4750 1,0 0;50 0,0 310 0,906
4750 1,0  0;25 0,1 279 0,980
4750 1,0  0;50 0,2 264 1,005
4750 1,0  0;75 0,3 247 1,027
4750 1,0  1;00 0,4 229 1,043
4750 1,0  1;50 0,4 177 1,078
4750 1,0  2;00 0,4 131 1,076
4750 1,0  2;50 0,4 84 0,982
4750 1,0  3;00 0,4 40 0,801 0;10
4750 1,0  3;50 0,4 14 0,650 0;19
4750 1,0  4;00 0,4 4 0,566 0;25
4750 1,5 0;00 0,0 281 0,934
4750 1,5 0;25 0,0 296 0,912
4750 1,5 0;50 0,0 310 0,902
4750 1,5  0;25 0,1 276 0,960
4750 1,5  0;50 0,2 265 0,989
4750 1,5  0;75 0,3 250 1,018
4750 1,5  1;00 0,4 234 1,042
4750 1,5  1;50 0,4 183 1,087
4750 1,5  2;00 0,4 136 1,083
4750 1,5  2;50 0,4 86 0,987
4750 1,5  3;00 0,4 41 0,801 0;10
4750 1,5  3;50 0,4 15 0,643 0;19
4750 1,5  4;00 0,4 4 0,553 0;26
4750 2,0 0;00 0,0 281 0,918
4750 2,0 0;25 0,0 299 0,907
4750 2,0 0;50 0,0 316 0,906
4750 2,0  0;25 0,1 278 0,938
4750 2,0  0;50 0,2 269 0,964
4750 2,0  0;75 0,3 257 0,994
4750 2,0  1;00 0,4 242 1,023
4750 2,0  1;50 0,4 192 1,082
4750 2,0  2;00 0,4 142 1,083
4750 2,0  2;50 0,4 91 0,990
4750 2,0  3;00 0,4 43 0,805
4750 2,0  3;50 0,4 15 0,649 0;19
4750 2,0  4;00 0,4 4 0,557 0;25
5000 0,5 0;00 0,0 273 0,984
5000 0,5 0;25 0,0 300 0,957
5000 0,5 0;50 0,0 315 0,934
5000 0,5  0;25 0,1 256 1,003
5000 0,5  0;50 0,2 238 1,020
5000 0,5  0;75 0,3 219 1,032
5000 0,5  1;00 0,4 201 1,040
5000 0,5  1;50 0,4 156 1,072
5000 0,5  2;00 0,4 113 1,046
5000 0,5  2;50 0,4 69 0,925
5000 0,5  3;00 0,4 31 0,762 0;12
5000 0,5  3;50 0,4 11 0,644 0;19
5000 0,5  4;00 0,4 3 0,583 0;23
5000 1,0 0;00 0,0 265 0,971
5000 1,0 0;25 0,0 284 0,942
5000 1,0 0;50 0,0 291 0,922
5000 1,0  0;25 0,1 254 0,997
5000 1,0  0;50 0,2 238 1,022
5000 1,0  0;75 0,3 222 1,042
5000 1,0  1;00 0,4 205 1,056
5000 1,0  1;50 0,4 159 1,086
5000 1,0  2;00 0,4 115 1,058
5000 1,0  2;50 0,4 70 0,930
5000 1,0  3;00 0,4 31 0,750 0;12
5000 1,0  3;50 0,4 10 0,619 0;21
5000 1,0  4;00 0,4 3 0,554 0;26
5000 1,5 0;00 0,0 258 0,951
5000 1,5 0;25 0,0 274 0,928
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Mg=Fe]
5000 1,5 0;50 0,0 289 0,916
5000 1,5  0;25 0,1 250 0,978
5000 1,5  0;50 0,2 238 1,007
5000 1,5  0;75 0,3 224 1,034
5000 1,5  1;00 0,4 209 1,054
5000 1,5  1;50 0,4 162 1,091
5000 1,5  2;00 0,4 118 1,064
5000 1,5  2;50 0,4 71 0,932
5000 1,5  3;00 0,4 31 0,740 0;13
5000 1,5  3;50 0,4 10 0,601 0;22
5000 1,5  4;00 0,4 3 0,529 0;28
5000 2,0 0;00 0,0 256 0,935
5000 2,0 0;25 0,0 274 0,921
5000 2,0 0;50 0,0 291 0,918
5000 2,0  0;25 0,1 250 0,955
5000 2,0  0;50 0,2 241 0,982
5000 2,0  0;75 0,3 228 1,011
5000 2,0  1;00 0,4 215 1,037
5000 2,0  1;50 0,4 168 1,085
5000 2,0  2;00 0,4 121 1,064
5000 2,0  2;50 0,4 73 0,932
5000 2,0  3;00 0,4 32 0,735 0;13
5000 2,0  3;50 0,4 10 0,592 0;23
5000 2,0  4;00 0,4 3 0,516 0;29
5250 0,5 0;00 0,0 249 1,000
5250 0,5 0;25 0,0 276 0,973
5250 0,5 0;50 0,0 297 0,949
5250 0,5  0;25 0,1 233 1,020
5250 0,5  0;50 0,2 217 1,037
5250 0,5  0;75 0,3 200 1,050
5250 0,5  1;00 0,4 185 1,059
5250 0,5  1;50 0,4 144 1,077
5250 0,5  2;00 0,4 103 1,024
5250 0,5  2;50 0,4 59 0,888
5250 0,5  3;00 0,4 25 0,738 0;13
5250 0,5  3;50 0,4 8 0,640 0;19
5250 0,5  4;00 0,4 2 0,594 0;23
5250 1,0 0;00 0,0 245 0,990
5250 1,0 0;25 0,0 265 0,961
5250 1,0 0;50 0,0 282 0,939
5250 1,0  0;25 0,1 232 1,015
5250 1,0  0;50 0,2 217 1,038
5250 1,0  0;75 0,3 202 1,056
5250 1,0  1;00 0,4 187 1,068
5250 1,0  1;50 0,4 145 1,088
5250 1,0  2;00 0,4 103 1,034
5250 1,0  2;50 0,4 59 0,892
5250 1,0  3;00 0,4 25 0,727 0;14
5250 1,0  3;50 0,4 8 0,618 0;21
5250 1,0  4;00 0,4 2 0,564 0;25
5250 1,5 0;00 0,0 240 0,973
5250 1,5 0;25 0,0 257 0,948
5250 1,5 0;50 0,0 273 0,934
5250 1,5  0;25 0,1 230 0,999
5250 1,5  0;50 0,2 217 1,026
5250 1,5  0;75 0,3 203 1,050
5250 1,5  1;00 0,4 189 1,067
5250 1,5  1;50 0,4 146 1,091
5250 1,5  2;00 0,4 104 1,037
5250 1,5  2;50 0,4 59 0,888
5250 1,5  3;00 0,4 24 0,710 0;15
5250 1,5  3;50 0,4 8 0,592 0;23
5250 1,5  4;00 0,4 2 0,533 0;27
5250 2,0 0;00 0,0 238 0,957
5250 2,0 0;25 0,0 256 0,940
5250 2,0 0;50 0,0 273 0,933
5250 2,0  0;25 0,1 230 0,979
5250 2,0  0;50 0,2 219 1,005
5250 2,0  0;75 0,3 207 1,032
5250 2,0  1;00 0,4 193 1,053
5250 2,0  1;50 0,4 149 1,086
5250 2,0  2;00 0,4 105 1,035
5250 2,0  2;50 0,4 59 0,881
5250 2,0  3;00 0,4 24 0,695 0;16
5250 2,0  3;50 0,4 8 0,571 0;24
5250 2,0  4;00 0,4 2 0,508 0;29
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F. CORRECTIONS HETLW=W  POUR 45 RAIES DU MG I, DU CA I ET DU CA II
Ca I 6162,17 Å,W1 = 39,W2 = 389 mÅ
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
3500 0,5 0;00 0,0 738 0,744 0;26
3500 0,5 0;25 0,0 792 0,670 0;35
3500 0,5 0;50 0,0 769 0,576 0;48
3500 0,5  0;25 0,1 681 0,802 0;19
3500 0,5  0;50 0,2 610 0,831 0;16
3500 0,5  0;75 0,3 547 0,844 0;15
3500 0,5  1;00 0,4 493 0,849 0;14
3500 0,5  1;50 0,4 369 0,865
3500 0,5  2;00 0,4 287 0,892
3500 0,5  2;50 0,4 226 0,893
3500 1,0 0;00 0,0 828 0,741 0;26
3500 1,0 0;25 0,0 874 0,675 0;34
3500 1,0 0;50 0,0 840 0,592 0;46
3500 1,0  0;25 0,1 771 0,798 0;20
3500 1,0  0;50 0,2 694 0,827 0;16
3500 1,0  0;75 0,3 622 0,838 0;15
3500 1,0  1;00 0,4 560 0,840 0;15
3500 1,0  1;50 0,4 417 0,844
3500 1,0  2;00 0,4 321 0,864
3500 1,0  2;50 0,4 249 0,867
3500 1,0  3;00 0,4 189 0,841
3500 1,0  3;50 0,4 129 0,806
3500 1,0  4;00 0,4 71 0,736
3500 1,5 0;00 0,0 974 0,742 0;26
3500 1,5 0;25 0,0 1023 0,686 0;33
3500 1,5 0;50 0,0 984 0,620 0;42
3500 1,5  0;25 0,1 911 0,795 0;20
3500 1,5  0;50 0,2 823 0,823 0;17
3500 1,5  0;75 0,3 739 0,833 0;16
3500 1,5  1;00 0,4 665 0,834 0;16
3500 1,5  1;50 0,4 494 0,826 0;17
3500 1,5  2;00 0,4 376 0,842
3500 1,5  2;50 0,4 288 0,873
3500 1,5  3;00 0,4 178 0,918
3500 1,5  3;50 0,4 143 0,871
3500 1,5  4;00 0,4 81 0,882
3500 2,0 0;00 0,0 1193 0,751 0;25
3500 2,0 0;25 0,0 1261 0,710 0;30
3500 2,0 0;50 0,0 1240 0,665 0;35
3500 2,0  0;25 0,1 1113 0,798 0;20
3500 2,0  0;50 0,2 1009 0,823 0;17
3500 2,0  0;75 0,3 908 0,833 0;16
3500 2,0  1;00 0,4 820 0,832 0;16
3500 2,0  1;50 0,4 611 0,824 0;17
3500 2,0  2;00 0,4 458 0,881 0;11
3500 2,0  2;50 0,4 339 0,970
3500 2,0  3;00 0,4 245 0,987
3500 2,0  3;50 0,4 168 0,969
3500 2,0  4;00 0,4 100 1,008
3700 0,5 0;00 0,0 544 0,711
3700 0,5 0;25 0,0 564 0,630
3700 0,5 0;50 0,0 538 0,541
3700 0,5  0;25 0,1 525 0,781 0;21
3700 0,5  0;50 0,2 484 0,819 0;17
3700 0,5  0;75 0,3 441 0,839
3700 0,5  1;00 0,4 403 0,851
3700 0,5  1;50 0,4 310 0,880
3700 0,5  2;00 0,4 248 0,901
3700 0,5  2;50 0,4 197 0,894
3700 1,0 0;00 0,0 601 0,703 0;31
3700 1,0 0;25 0,0 612 0,632
3700 1,0 0;50 0,0 579 0,557
3700 1,0  0;25 0,1 589 0,771 0;23
3700 1,0  0;50 0,2 547 0,810 0;18
3700 1,0  0;75 0,3 498 0,828 0;16
3700 1,0  1;00 0,4 453 0,836
3700 1,0  1;50 0,4 343 0,854
3700 1,0  2;00 0,4 269 0,876
3700 1,0  2;50 0,4 211 0,876
3700 1,0  3;00 0,4 158 0,844
3700 1,0  3;50 0,4 101 0,746
3700 1,0  4;00 0,4 48 0,580 0;24
3700 1,5 0;00 0,0 703 0,699 0;31
3700 1,5 0;25 0,0 711 0,641 0;39
3700 1,5 0;50 0,0 671 0,582 0;47
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
3700 1,5  0;25 0,1 694 0,762 0;24
3700 1,5  0;50 0,2 649 0,799 0;19
3700 1,5  0;75 0,3 592 0,816 0;18
3700 1,5  1;00 0,4 537 0,820 0;17
3700 1,5  1;50 0,4 400 0,823
3700 1,5  2;00 0,4 306 0,840
3700 1,5  2;50 0,4 234 0,845
3700 1,5  3;00 0,4 172 0,833
3700 1,5  3;50 0,4 112 0,797
3700 1,5  4;00 0,4 55 0,732
3700 2,0 0;00 0,0 867 0,703 0;31
3700 2,0 0;25 0,0 880 0,660 0;36
3700 2,0 0;50 0,0 842 0,621 0;41
3700 2,0  0;25 0,1 855 0,759 0;24
3700 2,0  0;50 0,2 800 0,793 0;20
3700 2,0  0;75 0,3 732 0,808 0;19
3700 2,0  1;00 0,4 664 0,810 0;18
3700 2,0  1;50 0,4 489 0,801 0;19
3700 2,0  2;00 0,4 366 0,824
3700 2,0  2;50 0,4 271 0,864
3700 2,0  3;00 0,4 192 0,892
3700 2,0  3;50 0,4 125 0,884
3700 2,0  4;00 0,4 64 0,902
3900 0,5 0;00 0,0 407 0,713
3900 0,5 0;25 0,0 417 0,631
3900 0,5 0;50 0,0 404 0,551
3900 0,5  0;25 0,1 403 0,782
3900 0,5  0;50 0,2 381 0,825
3900 0,5  0;75 0,3 354 0,852
3900 0,5  1;00 0,4 328 0,871
3900 0,5  1;50 0,4 264 0,908
3900 0,5  2;00 0,4 215 0,918
3900 0,5  2;50 0,4 170 0,902
3900 1,0 0;00 0,0 436 0,700
3900 1,0 0;25 0,0 440 0,629
3900 1,0 0;50 0,0 425 0,565
3900 1,0  0;25 0,1 439 0,768
3900 1,0  0;50 0,2 418 0,813
3900 1,0  0;75 0,3 388 0,839
3900 1,0  1;00 0,4 358 0,856
3900 1,0  1;50 0,4 282 0,892
3900 1,0  2;00 0,4 227 0,912
3900 1,0  2;50 0,4 178 0,913
3900 1,0  3;00 0,4 128 0,875
3900 1,0  3;50 0,4 74 0,743
3900 1,0  4;00 0,4 30 0,556 0;25
3900 1,5 0;00 0,0 497 0,689
3900 1,5 0;25 0,0 499 0,632
3900 1,5 0;50 0,0 479 0,584
3900 1,5  0;25 0,1 506 0,752
3900 1,5  0;50 0,2 485 0,794
3900 1,5  0;75 0,3 450 0,819
3900 1,5  1;00 0,4 414 0,833
3900 1,5  1;50 0,4 316 0,862
3900 1,5  2;00 0,4 248 0,888
3900 1,5  2;50 0,4 191 0,896
3900 1,5  3;00 0,4 137 0,867
3900 1,5  3;50 0,4 81 0,763
3900 1,5  4;00 0,4 34 0,629 0;20
3900 2,0 0;00 0,0 606 0,683 0;33
3900 2,0 0;25 0,0 609 0,642 0;38
3900 2,0 0;50 0,0 587 0,611
3900 2,0  0;25 0,1 619 0,740 0;26
3900 2,0  0;50 0,2 595 0,779 0;22
3900 2,0  0;75 0,3 553 0,802 0;19
3900 2,0  1;00 0,4 506 0,812 0;18
3900 2,0  1;50 0,4 377 0,827
3900 2,0  2;00 0,4 287 0,847
3900 2,0  2;50 0,4 214 0,859
3900 2,0  3;00 0,4 149 0,870
3900 2,0  3;50 0,4 90 0,820
3900 2,0  4;00 0,4 39 0,785 0;11
4000 0,5 0;00 0,0 361 0,730
4000 0,5 0;25 0,0 370 0,652
4000 0,5 0;50 0,0 362 0,577
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4000 0,5  0;25 0,1 360 0,794
4000 0,5  0;50 0,2 343 0,837
4000 0,5  0;75 0,3 322 0,864
4000 0,5  1;00 0,4 302 0,884
4000 0,5  1;50 0,4 247 0,918
4000 0,5  2;00 0,4 202 0,922
4000 0,5  2;50 0,4 157 0,901
4000 0,5  3;00 0,4 107 0,832
4000 1,0 0;00 0,0 380 0,717
4000 1,0 0;25 0,0 384 0,649
4000 1,0 0;50 0,0 375 0,589
4000 1,0  0;25 0,1 384 0,781
4000 1,0  0;50 0,2 369 0,825
4000 1,0  0;75 0,3 346 0,853
4000 1,0  1;00 0,4 323 0,872
4000 1,0  1;50 0,4 259 0,910
4000 1,0  2;00 0,4 210 0,928
4000 1,0  2;50 0,4 164 0,924
4000 1,0  3;00 0,4 113 0,867
4000 1,0  3;50 0,4 61 0,719
4000 1,0  4;00 0,4 24 0,550 0;26
4000 1,5 0;00 0,0 424 0,703
4000 1,5 0;25 0,0 427 0,648
4000 1,5 0;50 0,0 415 0,604
4000 1,5  0;25 0,1 434 0,762
4000 1,5  0;50 0,2 420 0,805
4000 1,5  0;75 0,3 394 0,832
4000 1,5  1;00 0,4 364 0,850
4000 1,5  1;50 0,4 285 0,887
4000 1,5  2;00 0,4 226 0,915
4000 1,5  2;50 0,4 173 0,922
4000 1,5  3;00 0,4 120 0,870
4000 1,5  3;50 0,4 67 0,727
4000 1,5  4;00 0,4 26 0,576 0;24
4000 2,0 0;00 0,0 508 0,692
4000 2,0 0;25 0,0 512 0,651
4000 2,0 0;50 0,0 499 0,625
4000 2,0  0;25 0,1 522 0,746 0;25
4000 2,0  0;50 0,2 507 0,785 0;21
4000 2,0  0;75 0,3 475 0,810
4000 2,0  1;00 0,4 437 0,825
4000 2,0  1;50 0,4 331 0,854
4000 2,0  2;00 0,4 255 0,885
4000 2,0  2;50 0,4 190 0,894
4000 2,0  3;00 0,4 130 0,859
4000 2,0  4;00 0,4 30 0,708 0;15
4000 2,0  3;50 0,4 74 0,766
4250 0,5 0;00 0,0 295 0,794
4250 0,5 0;25 0,0 302 0,735
4250 0,5 0;50 0,0 302 0,678
4250 0,5  0;25 0,1 293 0,838
4250 0,5  0;50 0,2 283 0,872
4250 0,5  0;75 0,3 271 0,895
4250 0,5  1;00 0,4 257 0,912
4250 0,5  1;50 0,4 215 0,935
4250 0,5  2;00 0,4 174 0,931
4250 0,5  2;50 0,4 127 0,892
4250 0,5  3;00 0,4 76 0,787
4250 1,0 0;00 0,0 299 0,787
4250 1,0 0;25 0,0 304 0,736
4250 1,0 0;50 0,0 304 0,691
4250 1,0  0;25 0,1 301 0,831
4250 1,0  0;50 0,2 293 0,866
4250 1,0  0;75 0,3 281 0,893
4250 1,0  1;00 0,4 267 0,913
4250 1,0  1;50 0,4 221 0,949
4250 1,0  2;00 0,4 179 0,960
4250 1,0  2;50 0,4 132 0,926
4250 1,0  3;00 0,4 81 0,813
4250 1,0  3;50 0,4 38 0,644 0;19
4250 1,0  4;00 0,4 14 0,517 0;29
4250 1,5 0;00 0,0 316 0,775
4250 1,5 0;25 0,0 321 0,735
4250 1,5 0;50 0,0 321 0,703
4250 1,5  0;25 0,1 321 0,816
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Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4250 1,5  0;50 0,2 316 0,851
4250 1,5  0;75 0,3 302 0,879
4250 1,5  1;00 0,4 286 0,901
4250 1,5  1;50 0,4 233 0,947
4250 1,5  2;00 0,4 186 0,970
4250 1,5  2;50 0,4 137 0,939
4250 1,5  3;00 0,4 86 0,821
4250 1,5  3;50 0,4 41 0,643 0;19
4250 1,5  4;00 0,4 15 0,518 0;29
4250 2,0 0;00 0,0 354 0,760
4250 2,0 0;25 0,0 361 0,730
4250 2,0 0;50 0,0 362 0,711
4250 2,0  0;25 0,1 364 0,797
4250 2,0  0;50 0,2 358 0,830
4250 2,0  0;75 0,3 342 0,856
4250 2,0  1;00 0,4 322 0,877
4250 2,0  1;50 0,4 256 0,927
4250 2,0  2;00 0,4 200 0,959
4250 2,0  2;50 0,4 146 0,930
4250 2,0  3;00 0,4 92 0,815
4250 2,0  3;50 0,4 44 0,646 0;19
4250 2,0  4;00 0,4 16 0,545 0;26
4500 0,5 0;00 0,0 262 0,850
4500 0,5 0;25 0,0 271 0,812
4500 0,5 0;50 0,0 274 0,775
4500 0,5  0;25 0,1 259 0,880
4500 0,5  0;50 0,2 251 0,906
4500 0,5  0;75 0,3 241 0,926
4500 0,5  1;00 0,4 230 0,941
4500 0,5  1;50 0,4 192 0,962
4500 0,5  2;00 0,4 149 0,959
4500 0,5  2;50 0,4 102 0,902
4500 0,5  3;00 0,4 56 0,757
4500 1,0 0;00 0,0 262 0,849
4500 1,0 0;25 0,0 268 0,815
4500 1,0 0;50 0,0 271 0,788
4500 1,0  0;25 0,1 261 0,880
4500 1,0  0;50 0,2 255 0,909
4500 1,0  0;75 0,3 245 0,933
4500 1,0  1;00 0,4 234 0,953
4500 1,0  1;50 0,4 195 0,989
4500 1,0  2;00 0,4 153 0,992
4500 1,0  2;50 0,4 105 0,924
4500 1,0  3;00 0,4 58 0,763
4500 1,0  3;50 0,4 25 0,584 0;23
4500 1,0  4;00 0,4 8 0,481 0;32
4500 1,5 0;00 0,0 268 0,844
4500 1,5 0;25 0,0 274 0,819
4500 1,5 0;50 0,0 279 0,800
4500 1,5  0;25 0,1 270 0,873
4500 1,5  0;50 0,2 265 0,902
4500 1,5  0;75 0,3 256 0,929
4500 1,5  1;00 0,4 244 0,953
4500 1,5  1;50 0,4 202 1,000
4500 1,5  2;00 0,4 158 1,006
4500 1,5  2;50 0,4 109 0,931
4500 1,5  3;00 0,4 61 0,762
4500 1,5  3;50 0,4 26 0,579 0;24
4500 1,5  4;00 0,4 9 0,477 0;32
4500 2,0 0;00 0,0 286 0,838
4500 2,0 0;25 0,0 294 0,821
4500 2,0 0;50 0,0 299 0,811
4500 2,0  0;25 0,1 289 0,862
4500 2,0  0;50 0,2 285 0,888
4500 2,0  0;75 0,3 276 0,914
4500 2,0  1;00 0,4 263 0,939
4500 2,0  1;50 0,4 214 0,992
4500 2,0  2;00 0,4 166 1,002
4500 2,0  2;50 0,4 114 0,924
4500 2,0  3;00 0,4 64 0,757
4500 2,0  3;50 0,4 27 0,580 0;24
4500 2,0  4;00 0,4 9 0,484 0;32
4750 0,5 0;00 0,0 243 0,891
4750 0,5 0;25 0,0 252 0,862
4750 0,5 0;50 0,0 258 0,838
4750 0,5  0;25 0,1 238 0,917
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4750 0,5  0;50 0,2 230 0,940
4750 0,5  0;75 0,3 220 0,960
4750 0,5  1;00 0,4 210 0,977
4750 0,5  1;50 0,4 172 1,013
4750 0,5  2;00 0,4 129 1,008
4750 0,5  2;50 0,4 84 0,901
4750 0,5  3;00 0,4 43 0,709 0;15
4750 0,5  3;50 0,4 17 0,559 0;25
4750 0,5  4;00 0,4 5 0,484 0;32
4750 1,0 0;00 0,0 241 0,893
4750 1,0 0;25 0,0 249 0,868
4750 1,0 0;50 0,0 254 0,850
4750 1,0  0;25 0,1 239 0,921
4750 1,0  0;50 0,2 232 0,949
4750 1,0  0;75 0,3 223 0,975
4750 1,0  1;00 0,4 213 0,998
4750 1,0  1;50 0,4 175 1,042
4750 1,0  2;00 0,4 132 1,029
4750 1,0  2;50 0,4 85 0,909
4750 1,0  3;00 0,4 44 0,709 0;15
4750 1,0  3;50 0,4 17 0,551 0;26
4750 1,0  4;00 0,4 5 0,472 0;33
4750 1,5 0;00 0,0 243 0,892
4750 1,5 0;25 0,0 251 0,872
4750 1,5 0;50 0,0 256 0,861
4750 1,5  0;25 0,1 242 0,919
4750 1,5  0;50 0,2 237 0,948
4750 1,5  0;75 0,3 228 0,978
4750 1,5  1;00 0,4 218 1,005
4750 1,5  1;50 0,4 179 1,054
4750 1,5  2;00 0,4 135 1,036
4750 1,5  2;50 0,4 87 0,911
4750 1,5  3;00 0,4 44 0,706 0;15
4750 1,5  3;50 0,4 17 0,543 0;27
4750 1,5  4;00 0,4 5 0,461 0;34
4750 2,0 0;00 0,0 252 0,892
4750 2,0 0;25 0,0 261 0,879
4750 2,0 0;50 0,0 268 0,873
4750 2,0  0;25 0,1 252 0,913
4750 2,0  0;50 0,2 248 0,939
4750 2,0  0;75 0,3 240 0,968
4750 2,0  1;00 0,4 229 0,996
4750 2,0  1;50 0,4 187 1,048
4750 2,0  2;00 0,4 140 1,030
4750 2,0  2;50 0,4 90 0,905
4750 2,0  3;00 0,4 46 0,703 0;15
4750 2,0  3;50 0,4 18 0,541 0;27
4750 2,0  4;00 0,4 6 0,459 0;34
5000 0,5 0;00 0,0 228 0,929
5000 0,5 0;25 0,0 239 0,898
5000 0,5 0;50 0,0 246 0,875
5000 0,5  0;25 0,1 222 0,957
5000 0,5  0;50 0,2 214 0,985
5000 0,5  0;75 0,3 204 1,011
5000 0,5  1;00 0,4 193 1,034
5000 0,5  1;50 0,4 156 1,070
5000 0,5  2;00 0,4 114 1,019
5000 0,5  2;50 0,4 70 0,864
5000 0,5  3;00 0,4 33 0,684 0;16
5000 0,5  3;50 0,4 12 0,562 0;25
5000 0,5  4;00 0,4 4 0,499 0;30
5000 1,0 0;00 0,0 227 0,935
5000 1,0 0;25 0,0 236 0,905
5000 1,0 0;50 0,0 242 0,886
5000 1,0  0;25 0,1 222 0,967
5000 1,0  0;50 0,2 215 0,999
5000 1,0  0;75 0,3 206 1,030
5000 1,0  1;00 0,4 196 1,056
5000 1,0  1;50 0,4 158 1,091
5000 1,0  2;00 0,4 115 1,036
5000 1,0  2;50 0,4 71 0,871
5000 1,0  3;00 0,4 33 0,675 0;17
5000 1,0  3;50 0,4 12 0,547 0;26
5000 1,0  4;00 0,4 4 0,486 0;31
5000 1,5 0;00 0,0 228 0,936
5000 1,5 0;25 0,0 236 0,911
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
5000 1,5 0;50 0,0 242 0,898
5000 1,5  0;25 0,1 224 0,966
5000 1,5  0;50 0,2 218 1,000
5000 1,5  0;75 0,3 209 1,034
5000 1,5  1;00 0,4 199 1,062
5000 1,5  1;50 0,4 160 1,099
5000 1,5  2;00 0,4 117 1,043
5000 1,5  2;50 0,4 71 0,873
5000 1,5  3;00 0,4 33 0,668 0;18
5000 1,5  3;50 0,4 12 0,535 0;27
5000 1,5  4;00 0,4 4 0,471 0;33
5000 2,0 0;00 0,0 232 0,936
5000 2,0 0;25 0,0 241 0,919
5000 2,0 0;50 0,0 249 0,912
5000 2,0  0;25 0,1 230 0,961
5000 2,0  0;50 0,2 224 0,992
5000 2,0  0;75 0,3 216 1,025
5000 2,0  1;00 0,4 206 1,054
5000 2,0  1;50 0,4 165 1,095
5000 2,0  2;00 0,4 119 1,041
5000 2,0  2;50 0,4 72 0,870
5000 2,0  3;00 0,4 34 0,663 0;18
5000 2,0  3;50 0,4 12 0,527 0;28
5000 2,0  4;00 0,4 4 0,462 0;34
5250 0,5 0;00 0,0 216 0,972
5250 0,5 0;25 0,0 227 0,934
5250 0,5 0;50 0,0 235 0,905
5250 0,5  0;25 0,1 209 1,005
5250 0,5  0;50 0,2 200 1,037
5250 0,5  0;75 0,3 190 1,064
5250 0,5  1;00 0,4 180 1,085
5250 0,5  1;50 0,4 143 1,094
5250 0,5  2;00 0,4 101 1,003
5250 0,5  2;50 0,4 58 0,830
5250 0,5  3;00 0,4 26 0,667 0;18
5250 0,5  3;50 0,4 9 0,571 0;24
5250 0,5  4;00 0,4 3 0,526 0;28
5250 1,0 0;00 0,0 215 0,978
5250 1,0 0;25 0,0 225 0,942
5250 1,0 0;50 0,0 232 0,917
5250 1,0  0;25 0,1 209 1,014
5250 1,0  0;50 0,2 201 1,049
5250 1,0  0;75 0,3 192 1,080
5250 1,0  1;00 0,4 181 1,104
5250 1,0  1;50 0,4 144 1,115
5250 1,0  2;00 0,4 101 1,019
5250 1,0  2;50 0,4 59 0,839
5250 1,0  3;00 0,4 26 0,664 0;18
5250 1,0  3;50 0,4 9 0,563 0;25
5250 1,0  4;00 0,4 3 0,515 0;29
5250 1,5 0;00 0,0 215 0,978
5250 1,5 0;25 0,0 224 0,948
5250 1,5 0;50 0,0 231 0,929
5250 1,5  0;25 0,1 210 1,014
5250 1,5  0;50 0,2 203 1,051
5250 1,5  0;75 0,3 194 1,084
5250 1,5  1;00 0,4 184 1,110
5250 1,5  1;50 0,4 145 1,126
5250 1,5  2;00 0,4 102 1,028
5250 1,5  2;50 0,4 58 0,838
5250 1,5  3;00 0,4 25 0,655 0;18
5250 1,5  3;50 0,4 9 0,549 0;26
5250 1,5  4;00 0,4 2 0,499 0;30
5250 2,0 0;00 0,0 218 0,978
5250 2,0 0;25 0,0 227 0,955
5250 2,0 0;50 0,0 235 0,943
5250 2,0  0;25 0,1 214 1,009
5250 2,0  0;50 0,2 207 1,043
5250 2,0  0;75 0,3 198 1,078
5250 2,0  1;00 0,4 188 1,106
5250 2,0  1;50 0,4 147 1,127
5250 2,0  2;00 0,4 103 1,029
5250 2,0  2;50 0,4 58 0,834
5250 2,0  3;00 0,4 25 0,646 0;19
5250 2,0  3;50 0,4 9 0,536 0;27
5250 2,0  4;00 0,4 2 0,485 0;31
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F. CORRECTIONS HETLW=W  POUR 45 RAIES DU MG I, DU CA I ET DU CA II
Ca II 8498,01 Å,W1 = 54,W2 = 536 mÅ
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
3500 0,5 0;00 0,0 2856 0,944 0;05
3500 0,5 0;25 0,0 3754 0,934 0;06
3500 0,5 0;50 0,0 4719 0,932 0;06
3500 0,5  0;25 0,1 2384 0,964 0;03
3500 0,5  0;50 0,2 2058 0,980 0;02
3500 0,5  0;75 0,3 1835 0,991 0;01
3500 0,5  1;00 0,4 1668 0,997 0;00
3500 0,5  1;50 0,4 1254 1,002  0;00
3500 0,5  2;00 0,4 984 1,018  0;02
3500 0,5  2;50 0,4 767 1,035  0;03
3500 1,0 0;00 0,0 2423 0,943 0;05
3500 1,0 0;25 0,0 3129 0,936 0;06
3500 1,0 0;50 0,0 3857 0,934 0;06
3500 1,0  0;25 0,1 2037 0,961 0;03
3500 1,0  0;50 0,2 1763 0,976 0;02
3500 1,0  0;75 0,3 1578 0,988 0;01
3500 1,0  1;00 0,4 1444 0,995 0;00
3500 1,0  1;50 0,4 1121 1,003  0;00
3500 1,0  2;00 0,4 911 1,016  0;01
3500 1,0  2;50 0,4 764 1,036  0;03
3500 1,0  3;00 0,4 626 1,064  0;05
3500 1,0  3;50 0,4 526 1,127  0;10
3500 1,0  4;00 0,4 437 1,216
3500 1,5 0;00 0,0 2128 0,951 0;04
3500 1,5 0;25 0,0 2693 0,944 0;05
3500 1,5 0;50 0,0 3249 0,942 0;05
3500 1,5  0;25 0,1 1809 0,966 0;03
3500 1,5  0;50 0,2 1579 0,979 0;02
3500 1,5  0;75 0,3 1425 0,990 0;01
3500 1,5  1;00 0,4 1316 0,998 0;00
3500 1,5  1;50 0,4 1057 1,006  0;01
3500 1,5  2;00 0,4 881 1,019  0;02
3500 1,5  2;50 0,4 743 1,053  0;04
3500 1,5  3;00 0,4 575 1,130  0;11
3500 1,5  3;50 0,4 526 1,184  0;15
3500 1,5  4;00 0,4 444 1,302  0;23
3500 2,0 0;00 0,0 1949 0,964 0;03
3500 2,0 0;25 0,0 2406 0,958 0;04
3500 2,0 0;50 0,0 2832 0,955 0;04
3500 2,0  0;25 0,1 1681 0,976 0;02
3500 2,0  0;50 0,2 1485 0,987 0;01
3500 2,0  0;75 0,3 1354 0,997 0;00
3500 2,0  1;00 0,4 1264 1,004  0;00
3500 2,0  1;50 0,4 1037 1,014  0;01
3500 2,0  2;00 0,4 848 1,042  0;04
3500 2,0  2;50 0,4 708 1,109  0;09
3500 2,0  3;00 0,4 602 1,173  0;14
3500 2,0  3;50 0,4 1398 1,235  0;18
3500 2,0  4;00 0,4 484 1,380  0;28
3700 0,5 0;00 0,0 3096 0,937 0;06
3700 0,5 0;25 0,0 3934 0,932 0;06
3700 0,5 0;50 0,0 4751 0,931 0;06
3700 0,5  0;25 0,1 2614 0,953 0;04
3700 0,5  0;50 0,2 2243 0,966 0;03
3700 0,5  0;75 0,3 1978 0,975 0;02
3700 0,5  1;00 0,4 1781 0,980 0;02
3700 0,5  1;50 0,4 1317 0,985 0;01
3700 0,5  2;00 0,4 1026 1,003  0;00
3700 0,5  2;50 0,4 792 1,022  0;02
3700 1,0 0;00 0,0 2607 0,937 0;06
3700 1,0 0;25 0,0 3245 0,934 0;06
3700 1,0 0;50 0,0 3836 0,933 0;06
3700 1,0  0;25 0,1 2222 0,951 0;04
3700 1,0  0;50 0,2 1912 0,964 0;03
3700 1,0  0;75 0,3 1688 0,974 0;02
3700 1,0  1;00 0,4 1527 0,981 0;02
3700 1,0  1;50 0,4 1160 0,986 0;01
3700 1,0  2;00 0,4 933 1,003  0;00
3700 1,0  2;50 0,4 777 1,024  0;02
3700 1,0  3;00 0,4 631 1,045  0;04
3700 1,0  3;50 0,4 527 1,092  0;08
3700 1,0  4;00 0,4 433 1,162
3700 1,5 0;00 0,0 2268 0,945 0;05
3700 1,5 0;25 0,0 2762 0,941 0;05
3700 1,5 0;50 0,0 3193 0,940 0;05
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
3700 1,5  0;25 0,1 1959 0,957 0;04
3700 1,5  0;50 0,2 1702 0,969 0;03
3700 1,5  0;75 0,3 1515 0,979 0;02
3700 1,5  1;00 0,4 1381 0,986 0;01
3700 1,5  1;50 0,4 1083 0,992 0;01
3700 1,5  2;00 0,4 897 1,004  0;00
3700 1,5  2;50 0,4 764 1,025  0;02
3700 1,5  3;00 0,4 653 1,062  0;05
3700 1,5  3;50 0,4 531 1,136  0;11
3700 1,5  4;00 0,4 433 1,237
3700 2,0 0;00 0,0 2060 0,958 0;04
3700 2,0 0;25 0,0 2449 0,953 0;04
3700 2,0 0;50 0,0 2766 0,951 0;04
3700 2,0  0;25 0,1 1805 0,968 0;03
3700 2,0  0;50 0,2 1589 0,979 0;02
3700 2,0  0;75 0,3 1432 0,988 0;01
3700 2,0  1;00 0,4 1320 0,995 0;00
3700 2,0  1;50 0,4 1068 1,000  0;00
3700 2,0  2;00 0,4 893 1,013  0;01
3700 2,0  2;50 0,4 753 1,050  0;04
3700 2,0  3;00 0,4 640 1,121  0;10
3700 2,0  3;50 0,4 534 1,210  0;17
3700 2,0  4;00 0,4 443 1,327  0;25
3900 0,5 0;00 0,0 3239 0,935 0;06
3900 0,5 0;25 0,0 4004 0,931 0;06
3900 0,5 0;50 0,0 4708 0,931 0;06
3900 0,5  0;25 0,1 2786 0,947 0;05
3900 0,5  0;50 0,2 2404 0,957 0;04
3900 0,5  0;75 0,3 2116 0,964 0;03
3900 0,5  1;00 0,4 1899 0,970 0;03
3900 0,5  1;50 0,4 1401 0,981 0;02
3900 0,5  2;00 0,4 1082 1,000  0;00
3900 0,5  2;50 0,4 850 1,018  0;02
3900 1,0 0;00 0,0 2693 0,934 0;06
3900 1,0 0;25 0,0 3254 0,933 0;06
3900 1,0 0;50 0,0 3750 0,933 0;06
3900 1,0  0;25 0,1 2343 0,945 0;05
3900 1,0  0;50 0,2 2026 0,955 0;04
3900 1,0  0;75 0,3 1781 0,964 0;03
3900 1,0  1;00 0,4 1599 0,970 0;03
3900 1,0  1;50 0,4 1203 0,983 0;01
3900 1,0  2;00 0,4 960 1,003  0;00
3900 1,0  2;50 0,4 785 1,025  0;02
3900 1,0  3;00 0,4 644 1,050  0;04
3900 1,0  3;50 0,4 506 1,099  0;08
3900 1,0  4;00 0,4 412 1,188
3900 1,5 0;00 0,0 2311 0,940 0;05
3900 1,5 0;25 0,0 2734 0,939 0;05
3900 1,5 0;50 0,0 3086 0,940 0;05
3900 1,5  0;25 0,1 2042 0,950 0;04
3900 1,5  0;50 0,2 1783 0,959 0;04
3900 1,5  0;75 0,3 1577 0,968 0;03
3900 1,5  1;00 0,4 1423 0,975 0;02
3900 1,5  1;50 0,4 1098 0,988 0;01
3900 1,5  2;00 0,4 902 1,008  0;01
3900 1,5  2;50 0,4 761 1,030  0;03
3900 1,5  3;00 0,4 643 1,056  0;05
3900 1,5  3;50 0,4 514 1,124  0;10
3900 1,5  4;00 0,4 414 1,235
3900 2,0 0;00 0,0 2076 0,952 0;04
3900 2,0 0;25 0,0 2399 0,950 0;04
3900 2,0 0;50 0,0 2648 0,949 0;05
3900 2,0  0;25 0,1 1861 0,960 0;04
3900 2,0  0;50 0,2 1647 0,969 0;03
3900 2,0  0;75 0,3 1474 0,977 0;02
3900 2,0  1;00 0,4 1344 0,984 0;01
3900 2,0  1;50 0,4 1068 0,996 0;00
3900 2,0  2;00 0,4 898 1,013  0;01
3900 2,0  2;50 0,4 770 1,034  0;03
3900 2,0  3;00 0,4 650 1,084  0;07
3900 2,0  3;50 0,4 523 1,178  0;14
3900 2,0  4;00 0,4 427 1,312  0;24
4000 0,5 0;00 0,0 3293 0,936 0;06
4000 0,5 0;25 0,0 4021 0,933 0;06
4000 0,5 0;50 0,0 4680 0,932 0;06
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4000 0,5  0;25 0,1 2859 0,947 0;05
4000 0,5  0;50 0,2 2481 0,956 0;04
4000 0,5  0;75 0,3 2190 0,963 0;03
4000 0,5  1;00 0,4 1968 0,969 0;03
4000 0,5  1;50 0,4 1450 0,981 0;02
4000 0,5  2;00 0,4 1111 0,997 0;00
4000 0,5  2;50 0,4 858 1,013  0;01
4000 0,5  3;00 0,4 657 1,036  0;03
4000 1,0 0;00 0,0 2710 0,935 0;06
4000 1,0 0;25 0,0 3235 0,933 0;06
4000 1,0 0;50 0,0 3694 0,933 0;06
4000 1,0  0;25 0,1 2385 0,944 0;05
4000 1,0  0;50 0,2 2073 0,954 0;04
4000 1,0  0;75 0,3 1826 0,962 0;03
4000 1,0  1;00 0,4 1640 0,969 0;03
4000 1,0  1;50 0,4 1232 0,983 0;01
4000 1,0  2;00 0,4 977 1,002  0;00
4000 1,0  2;50 0,4 788 1,023  0;02
4000 1,0  3;00 0,4 632 1,049  0;04
4000 1,0  3;50 0,4 488 1,107  0;09
4000 1,0  4;00 0,4 391 1,204
4000 1,5 0;00 0,0 2304 0,939 0;05
4000 1,5 0;25 0,0 2694 0,938 0;06
4000 1,5 0;50 0,0 3018 0,939 0;05
4000 1,5  0;25 0,1 2059 0,948 0;05
4000 1,5  0;50 0,2 1808 0,956 0;04
4000 1,5  0;75 0,3 1600 0,965 0;03
4000 1,5  1;00 0,4 1442 0,972 0;02
4000 1,5  1;50 0,4 1108 0,988 0;01
4000 1,5  2;00 0,4 907 1,010  0;01
4000 1,5  2;50 0,4 758 1,032  0;03
4000 1,5  3;00 0,4 630 1,060  0;05
4000 1,5  3;50 0,4 497 1,126  0;10
4000 1,5  4;00 0,4 413 1,242
4000 2,0 0;00 0,0 2053 0,949 0;05
4000 2,0 0;25 0,0 2348 0,948 0;05
4000 2,0 0;50 0,0 2575 0,948 0;05
4000 2,0  0;25 0,1 1862 0,957 0;04
4000 2,0  0;50 0,2 1657 0,965 0;03
4000 2,0  0;75 0,3 1482 0,973 0;02
4000 2,0  1;00 0,4 1346 0,980 0;02
4000 2,0  1;50 0,4 1062 0,996 0;00
4000 2,0  2;00 0,4 891 1,018  0;02
4000 2,0  2;50 0,4 762 1,042  0;04
4000 2,0  3;00 0,4 641 1,078  0;07
4000 2,0  4;00 0,4 411 1,307  0;23
4000 2,0  3;50 0,4 510 1,170  0;14
4250 0,5 0;00 0,0 3437 0,946 0;05
4250 0,5 0;25 0,0 4100 0,942 0;05
4250 0,5 0;50 0,0 4673 0,939 0;05
4250 0,5  0;25 0,1 3048 0,954 0;04
4250 0,5  0;50 0,2 2689 0,961 0;03
4250 0,5  0;75 0,3 2396 0,967 0;03
4250 0,5  1;00 0,4 2161 0,971 0;03
4250 0,5  1;50 0,4 1572 0,978 0;02
4250 0,5  2;00 0,4 1159 0,987 0;01
4250 0,5  2;50 0,4 843 0,997 0;00
4250 0,5  3;00 0,4 605 1,027  0;02
4250 1,0 0;00 0,0 2748 0,942 0;05
4250 1,0 0;25 0,0 3198 0,939 0;05
4250 1,0 0;50 0,0 3583 0,937 0;06
4250 1,0  0;25 0,1 2477 0,950 0;04
4250 1,0  0;50 0,2 2193 0,957 0;04
4250 1,0  0;75 0,3 1951 0,964 0;03
4250 1,0  1;00 0,4 1760 0,970 0;03
4250 1,0  1;50 0,4 1306 0,979 0;02
4250 1,0  2;00 0,4 1002 0,991 0;01
4250 1,0  2;50 0,4 766 1,006  0;01
4250 1,0  3;00 0,4 577 1,038  0;03
4250 1,0  3;50 0,4 424 1,120
4250 1,0  4;00 0,4 345 1,238
4250 1,5 0;00 0,0 2265 0,942 0;05
4250 1,5 0;25 0,0 2585 0,940 0;05
4250 1,5 0;50 0,0 2857 0,939 0;05
4250 1,5  0;25 0,1 2077 0,950 0;04
168
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4250 1,5  0;50 0,2 1859 0,957 0;04
4250 1,5  0;75 0,3 1661 0,964 0;03
4250 1,5  1;00 0,4 1502 0,970 0;03
4250 1,5  1;50 0,4 1142 0,983 0;01
4250 1,5  2;00 0,4 910 1,001  0;00
4250 1,5  2;50 0,4 730 1,021  0;02
4250 1,5  3;00 0,4 574 1,056  0;05
4250 1,5  3;50 0,4 433 1,143
4250 1,5  4;00 0,4 349 1,276
4250 2,0 0;00 0,0 1959 0,947 0;05
4250 2,0 0;25 0,0 2196 0,944 0;05
4250 2,0 0;50 0,0 2389 0,944 0;05
4250 2,0  0;25 0,1 1824 0,954 0;04
4250 2,0  0;50 0,2 1655 0,961 0;03
4250 2,0  0;75 0,3 1492 0,968 0;03
4250 2,0  1;00 0,4 1357 0,975 0;02
4250 2,0  1;50 0,4 1060 0,992 0;01
4250 2,0  2;00 0,4 874 1,014  0;01
4250 2,0  2;50 0,4 728 1,040  0;03
4250 2,0  3;00 0,4 591 1,078  0;07
4250 2,0  3;50 0,4 451 1,169
4250 2,0  4;00 0,4 361 1,311
4500 0,5 0;00 0,0 3626 0,957 0;04
4500 0,5 0;25 0,0 4272 0,955 0;04
4500 0,5 0;50 0,0 4809 0,952 0;04
4500 0,5  0;25 0,1 3255 0,963 0;03
4500 0,5  0;50 0,2 2903 0,968 0;03
4500 0,5  0;75 0,3 2601 0,972 0;02
4500 0,5  1;00 0,4 2345 0,975 0;02
4500 0,5  1;50 0,4 1656 0,979 0;02
4500 0,5  2;00 0,4 1150 0,979 0;02
4500 0,5  2;50 0,4 777 0,987 0;01
4500 0,5  3;00 0,4 530 1,026  0;02
4500 1,0 0;00 0,0 2828 0,953 0;04
4500 1,0 0;25 0,0 3241 0,950 0;04
4500 1,0 0;50 0,0 3582 0,948 0;05
4500 1,0  0;25 0,1 2587 0,960 0;04
4500 1,0  0;50 0,2 2323 0,965 0;03
4500 1,0  0;75 0,3 2087 0,971 0;03
4500 1,0  1;00 0,4 1889 0,976 0;02
4500 1,0  1;50 0,4 1372 0,984 0;01
4500 1,0  2;00 0,4 999 0,992 0;01
4500 1,0  2;50 0,4 710 1,005  0;00
4500 1,0  3;00 0,4 502 1,050
4500 1,0  3;50 0,4 366 1,155
4500 1,0  4;00 0,4 301 1,303
4500 1,5 0;00 0,0 2260 0,951 0;04
4500 1,5 0;25 0,0 2539 0,948 0;05
4500 1,5 0;50 0,0 2779 0,945 0;05
4500 1,5  0;25 0,1 2110 0,958 0;04
4500 1,5  0;50 0,2 1921 0,964 0;03
4500 1,5  0;75 0,3 1738 0,971 0;03
4500 1,5  1;00 0,4 1581 0,977 0;02
4500 1,5  1;50 0,4 1186 0,990 0;01
4500 1,5  2;00 0,4 906 1,006  0;01
4500 1,5  2;50 0,4 680 1,027  0;02
4500 1,5  3;00 0,4 498 1,080  0;07
4500 1,5  3;50 0,4 364 1,190
4500 1,5  4;00 0,4 300 1,337
4500 2,0 0;00 0,0 1893 0,951 0;04
4500 2,0 0;25 0,0 2093 0,948 0;05
4500 2,0 0;50 0,0 2266 0,945 0;05
4500 2,0  0;25 0,1 1797 0,959 0;04
4500 2,0  0;50 0,2 1661 0,966 0;03
4500 2,0  0;75 0,3 1519 0,973 0;02
4500 2,0  1;00 0,4 1393 0,980 0;02
4500 2,0  1;50 0,4 1080 0,998 0;00
4500 2,0  2;00 0,4 864 1,022  0;02
4500 2,0  2;50 0,4 680 1,052  0;04
4500 2,0  3;00 0,4 515 1,111  0;09
4500 2,0  3;50 0,4 375 1,215
4500 2,0  4;00 0,4 300 1,357
4750 0,5 0;00 0,0 3843 0,967 0;03
4750 0,5 0;25 0,0 4511 0,965 0;03
4750 0,5 0;50 0,0 5053 0,964 0;03
4750 0,5  0;25 0,1 3464 0,971 0;03
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
4750 0,5  0;50 0,2 3097 0,975 0;02
4750 0,5  0;75 0,3 2770 0,978 0;02
4750 0,5  1;00 0,4 2481 0,982 0;02
4750 0,5  1;50 0,4 1678 0,985 0;01
4750 0,5  2;00 0,4 1094 0,991 0;01
4750 0,5  2;50 0,4 699 1,011  0;01
4750 0,5  3;00 0,4 472 1,084
4750 0,5  3;50 0,4 350 1,164
4750 0,5  4;00 0,4 295 1,275
4750 1,0 0;00 0,0 2954 0,965 0;03
4750 1,0 0;25 0,0 3365 0,962 0;03
4750 1,0 0;50 0,0 3689 0,960 0;04
4750 1,0  0;25 0,1 2717 0,970 0;03
4750 1,0  0;50 0,2 2454 0,974 0;02
4750 1,0  0;75 0,3 2210 0,979 0;02
4750 1,0  1;00 0,4 1993 0,984 0;01
4750 1,0  1;50 0,4 1396 0,994 0;01
4750 1,0  2;00 0,4 953 1,007  0;01
4750 1,0  2;50 0,4 633 1,039  0;03
4750 1,0  3;00 0,4 439 1,123
4750 1,0  3;50 0,4 331 1,213
4750 1,0  4;00 0,4 284 1,328
4750 1,5 0;00 0,0 2309 0,962 0;03
4750 1,5 0;25 0,0 2572 0,959 0;04
4750 1,5 0;50 0,0 2795 0,957 0;04
4750 1,5  0;25 0,1 2173 0,968 0;03
4750 1,5  0;50 0,2 1995 0,974 0;02
4750 1,5  0;75 0,3 1815 0,980 0;02
4750 1,5  1;00 0,4 1651 0,986 0;01
4750 1,5  1;50 0,4 1202 1,001  0;00
4750 1,5  2;00 0,4 864 1,023  0;02
4750 1,5  2;50 0,4 601 1,069  0;06
4750 1,5  3;00 0,4 426 1,157
4750 1,5  3;50 0,4 320 1,257
4750 1,5  4;00 0,4 272 1,375
4750 2,0 0;00 0,0 1882 0,961 0;03
4750 2,0 0;25 0,0 2066 0,957 0;04
4750 2,0 0;50 0,0 2230 0,954 0;04
4750 2,0  0;25 0,1 1805 0,968 0;03
4750 2,0  0;50 0,2 1687 0,975 0;02
4750 2,0  0;75 0,3 1555 0,982 0;02
4750 2,0  1;00 0,4 1431 0,989 0;01
4750 2,0  1;50 0,4 1085 1,008  0;01
4750 2,0  2;00 0,4 822 1,039  0;03
4750 2,0  2;50 0,4 600 1,094  0;08
4750 2,0  3;00 0,4 432 1,183
4750 2,0  3;50 0,4 319 1,286
4750 2,0  4;00 0,4 263 1,402
5000 0,5 0;00 0,0 4024 0,974 0;02
5000 0,5 0;25 0,0 4747 0,972 0;02
5000 0,5 0;50 0,0 5140 0,971 0;03
5000 0,5  0;25 0,1 3616 0,977 0;02
5000 0,5  0;50 0,2 3215 0,981 0;02
5000 0,5  0;75 0,3 2849 0,985 0;01
5000 0,5  1;00 0,4 2518 0,988 0;01
5000 0,5  1;50 0,4 1611 0,997 0;00
5000 0,5  2;00 0,4 995 1,015  0;01
5000 0,5  2;50 0,4 601 1,037  0;03
5000 0,5  3;00 0,4 421 1,107
5000 0,5  3;50 0,4 330 1,186
5000 0,5  4;00 0,4 281 1,288
5000 1,0 0;00 0,0 3086 0,973 0;02
5000 1,0 0;25 0,0 3525 0,971 0;03
5000 1,0 0;50 0,0 3857 0,969 0;03
5000 1,0  0;25 0,1 2831 0,978 0;02
5000 1,0  0;50 0,2 2549 0,983 0;01
5000 1,0  0;75 0,3 2280 0,988 0;01
5000 1,0  1;00 0,4 2035 0,993 0;01
5000 1,0  1;50 0,4 1348 1,008  0;01
5000 1,0  2;00 0,4 862 1,037  0;03
5000 1,0  2;50 0,4 557 1,077  0;06
5000 1,0  3;00 0,4 395 1,154
5000 1,0  3;50 0,4 308 1,244
5000 1,0  4;00 0,4 264 1,352
5000 1,5 0;00 0,0 2386 0,972 0;02
5000 1,5 0;25 0,0 2657 0,969 0;03
Teff logg [Fe=H] [a=Fe] W W=W D[Ca=Fe]
5000 1,5 0;50 0,0 2875 0,967 0;03
5000 1,5  0;25 0,1 2244 0,978 0;02
5000 1,5  0;50 0,2 2057 0,983 0;01
5000 1,5  0;75 0,3 1864 0,989 0;01
5000 1,5  1;00 0,4 1683 0,996 0;00
5000 1,5  1;50 0,4 1163 1,016  0;01
5000 1,5  2;00 0,4 777 1,055  0;05
5000 1,5  2;50 0,4 519 1,109  0;09
5000 1,5  3;00 0,4 375 1,197
5000 1,5  3;50 0,4 294 1,294
5000 1,5  4;00 0,4 253 1,399
5000 2,0 0;00 0,0 1908 0,972 0;02
5000 2,0 0;25 0,0 2091 0,968 0;03
5000 2,0 0;50 0,0 2254 0,965 0;03
5000 2,0  0;25 0,1 1833 0,977 0;02
5000 2,0  0;50 0,2 1714 0,984 0;01
5000 2,0  0;75 0,3 1579 0,991 0;01
5000 2,0  1;00 0,4 1446 0,998 0;00
5000 2,0  1;50 0,4 1048 1,023  0;02
5000 2,0  2;00 0,4 737 1,069  0;06
5000 2,0  2;50 0,4 508 1,134  0;11
5000 2,0  3;00 0,4 370 1,233
5000 2,0  3;50 0,4 285 1,336
5000 2,0  4;00 0,4 241 1,435
5250 0,5 0;00 0,0 4095 0,978 0;02
5250 0,5 0;25 0,0 4899 0,977 0;02
5250 0,5 0;50 0,0 5363 0,975 0;02
5250 0,5  0;25 0,1 3642 0,982 0;02
5250 0,5  0;50 0,2 3199 0,986 0;01
5250 0,5  0;75 0,3 2794 0,991 0;01
5250 0,5  1;00 0,4 2430 0,996 0;00
5250 0,5  1;50 0,4 1480 1,013  0;01
5250 0,5  2;00 0,4 893 1,029  0;02
5250 0,5  2;50 0,4 545 1,061  0;05
5250 0,5  3;00 0,4 400 1,129
5250 0,5  3;50 0,4 313 1,205
5250 0,5  4;00 0,4 270 1,301
5250 1,0 0;00 0,0 3165 0,980 0;02
5250 1,0 0;25 0,0 3662 0,977 0;02
5250 1,0 0;50 0,0 4031 0,975 0;02
5250 1,0  0;25 0,1 2874 0,984 0;01
5250 1,0  0;50 0,2 2558 0,990 0;01
5250 1,0  0;75 0,3 2256 0,995 0;00
5250 1,0  1;00 0,4 1980 1,002  0;00
5250 1,0  1;50 0,4 1238 1,025  0;02
5250 1,0  2;00 0,4 766 1,051  0;04
5250 1,0  2;50 0,4 499 1,097  0;08
5250 1,0  3;00 0,4 366 1,179
5250 1,0  3;50 0,4 293 1,265
5250 1,0  4;00 0,4 252 1,363
5250 1,5 0;00 0,0 2449 0,980 0;02
5250 1,5 0;25 0,0 2751 0,976 0;02
5250 1,5 0;50 0,0 2980 0,974 0;02
5250 1,5  0;25 0,1 2282 0,985 0;01
5250 1,5  0;50 0,2 2070 0,991 0;01
5250 1,5  0;75 0,3 1852 0,998 0;00
5250 1,5  1;00 0,4 1646 1,006  0;01
5250 1,5  1;50 0,4 1066 1,034  0;03
5250 1,5  2;00 0,4 681 1,070  0;06
5250 1,5  2;50 0,4 457 1,130
5250 1,5  3;00 0,4 343 1,230
5250 1,5  3;50 0,4 277 1,322
5250 1,5  4;00 0,4 240 1,415
5250 2,0 0;00 0,0 1941 0,979 0;02
5250 2,0 0;25 0,0 2138 0,975 0;02
5250 2,0 0;50 0,0 2306 0,973 0;02
5250 2,0  0;25 0,1 1852 0,985 0;01
5250 2,0  0;50 0,2 1718 0,991 0;01
5250 2,0  0;75 0,3 1566 0,999 0;00
5250 2,0  1;00 0,4 1414 1,008  0;01
5250 2,0  1;50 0,4 959 1,040  0;03
5250 2,0  2;00 0,4 635 1,086  0;07
5250 2,0  2;50 0,4 437 1,162
5250 2,0  3;00 0,4 331 1,273
5250 2,0  3;50 0,4 264 1,371
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